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AVERTISSEMENT 

RELATIF     AU    PRESENT    VOLUME. 


J'avais  depuis  longtemps  préparé  le  plus  grand 
nombre  des  matériaux  dont  ce  volume  se  compose. 
Mais  j'aurais  manqué  de  forces  pour  les  mettre  en 
œuvre,  si  je  n'avais  pas  été  soutenu  dans  cette  tâche 
par  Tassistance  continue,  habile,  et  bienveillante,  de 
mon  petit-fils  d'adoption,  M.  Lefort.  11  me  l'a  rendue 
possible,  en  prenant  sur  lui  toute  la  portion  du  travail 
qui  m'aurait  été  la  plus  pénible  :  la  vérification  des 
calculs  numériques,  le  tracé  des  figures,  la  révision 
des  épreuves,  souvent  même  le  perfectionnement  des 
détails  que  j'avais  trop  incomplètement  exposés.  Je 
ne  saurais  assez  reconnaître  combien  je  suis  rede- 
vable à  son  affectueux  dévouement;  et  ce  que  je  viens 
de  dire  n'exprime  qu'une  faible  partie  du  service  qu'il 
m'a  rendu. 

Ce  volume  contient  les  lois  des  mouvements  plané- 
taires, déduites  des  observations  qui  ont  servi  à  les 
établir.  Sans  doute,  si  l'on  voulait  prendre  l'Astrono- 
mie dans  l'état  de  perfection  où  elle  est  aujourd'hui 
parvenue,  avec  la  disposition  des  instruments  précis 
qu'elle  possède,  des  formules  mathématiques  dont 
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elle  est  pourvue;  avec  les  connaissances  maintenant 
acquises  sur  la  forme  réelle  des  orbites  que  les  pla- 
nètes décrivent,  sur  la  variabilité  des  vitesses  qu'elles 
y  acquièrent ,  et  sur  la  nature  de  l'action  physique 
par  laquelle  tous  leurs  mouvements  sont  régis,  on 
pourrait  tirer  immédiatement  les  lois  de  ces  mouve- 
ments des  observations  modernes,  sans  aucun  dé- 
tour, les  obtenir  ainsi,  du  premier  coup,  définitives, 
et  en  déduire  un  code  général  d'Astronomie  plané- 
taire, dont  les  praticiens  n'auraient  plus  qu'à  suivre 
et  appliquer  les  préceptes.  Mais  des  ouvrages  de  ce 
genre  ne  peuvent  s'adresser  qu'à  des  lecteurs  déjà 
nourris  de  fortes  études,  qui  voudraient  embrasser 
les  connaissances  astronomiques  dans  toute  leur  éten- 
due et  toute  leur  sublimité.  Bornant  ici  mon  ambitioii 
et  mes  efforts  à  composer  un  livre  élémentaire,  je  me 
suis  prescrit  une  autre  marche,  plus  immédiatement 
dirigée  au  but  d'instruction  préparatoire  que  je  me 
proposais  d'atteindre.  J'ai  voulu  résumer,  avec  une 
précision  fidèle,  les  travaux  des  inventeurs,  et  mon- 
trer clairement  la  marche  des  idées,  la  succession 
d'efforts,  par  lesquels  on  est  progressivement  arrivé,  de 
l'appréciation  empirique  des  mouvements  planétaires, 
à  leur  intelligence  théorique,  telle  que  nous  l'avons 
aujourd'hui.  Ces  études  rétrospectives,  peu  suivies 
depuis  qu'elles  ont  cessé  d'être  pratiquement  néces- 
saires, n'ont  pas  seulement  pour  utilité  de  faire  con- 
naître à  la  jeunesse  studieuse  ce  que  la  science  mo- 
derne doit  aux  grands  observateurs  qui  l'ont  préparée. 
En  les  montrant  ainsi  à  ses  yeux  dans  l'exercice  de 
leur  génie,  luttant  avec  une  infatigable  patience  con^ 
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tre  Timperfection  des  instruments  et  des  méthodes  de 
calcul,  on  lui  apprend  comment  une  sagacité  habile 
et  persévérante  peut  distinguer,  saisir  les  lois  abstrai- 
tes des  phénomènes,  à  travers  le  chaos  de  données 
imparfaites;  et  en  même  temps  qu'on  lui  communique 
la  connaissance  de  ces  lois,  on  l'instruit  dans  Tart  de 
les  découvrir.  Par  exemple  :  tout  Tédifice  de  l'Astro- 
nomie planétaire  a  été  primitivement  fondé  sur  les 
périodes  numériques  par  lesquelles  Hipparque  avait 
exprimé,  pour  les  cinq  planètes  principales,  les  rap- 
ports des  durées  moyennes  de  leurs  révolutions  syno- 
liiques,  à  la  durée  moyenne  de  Tannée,  soit  tropique, 
soit  sidérale,  qu'il  avait  adoptée.  Ptolémée  nous  a 
transmis  ces  périodes,  qu'il  emploie  comme  autant 
(le  faits.  Elles  sont  d'une  exactitude  surprenante.  On 
n'avait  guère  mieux  au  temps  de  Kepler  ;  et  aujour- 
d'hui même,  on  ne  trouve  que  très-peu  de  chose  à  y 
changer.  Elles  comprennent  des  nombres  entiers  de 
révolutions  synodiques  tels,  qu'après  leur  accom- 
plissement, la  planète,  et  le  soleil  en  apparence,  ou 
la  terre  en  réalité,  se  trouvent  avoir  décrit  des  nom* 
bres  entiers  ou  presque  entiers  de  révolutions  com- 
plètes, dans  leurs  orbites  propres.  Ptolémée  nous  dit 
qu'Hipparque  s'était  spécialement  prescrit  cette  condi- 
tion de  concordance  en  les  composant.  Elle  est  en 
etfet  indispensable  pour  que  les  durées  des  révolu- 
tions synodiques  qu'on  en  déduit  aient  des  valeurs 
réellement  mojrennes;  les  inégalités  périodiques  du 
mouvement  propre  des  deux  astres  comparés,  ayant 
parcouru  toutes  leurs  phases,  et  repris  finalement  les 
mêmes  valeurs.  Quel  trait  de  sagacité  n'est-ce  pas  de 
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s'être  mis  ainsi  en  garde  contre  les  effets  possibles  de 
ces  inégalités,  dont  l'existence  seule  pouvait  être  alors 
tout  au  plus  soupçonnée  !  Ptolémée  ajoute  qu'Hip- 
parque  a  exprimé  ses  périodes  par  les  moindres  mul- 
tiples entiers^  qui  puissent  accorder  d'aussi  près  les 
durées  moyennes  des  révolutions  synodiques,  avec  la 
durée  de  Tannée.  Mais  il  ne  nous  fournit  aucun  ren- 
seignement sur  le  procédé  de  calcul  qui  a  dû  être  em- 
ployé pour  leur  assurer  ce  caractère  ;  et  il  ne  dit  pas 
même  de  quelles  données  elles  sont  déduites.  Quant 
à  ce  dernier  point,  on  peut  suppléer  à  son  silence.  Hip- 
parque  a  dû  avoir  à  sa  disposition  des  levers  de  pla- 
nètes observés  à  la  vue  simple,  probablement  pendant 
beaucoup  de  siècles,  par  les  Chaldéens  de  Babylone  ; 
car  il  a  employé  des  données  tirées  de  cette  même 
source  ancienne,  dans  rétablissement  de  ses  périodes 
lunisolaires.  Il  a  pu  y  joindre  les  observations  plus 
rares  qu'il  aurait  faites  lui-même  sur  les  planètes  supé- 
rieures dans  leurs  oppositions  au  soleil,  et  sur  les  in- 
férieures dans  leurs  plus  grandes  éiongations  de  cet 
astre.  Comment  est-il  parvenu  à  extraire  de  tels  do- 
cuments des  périodes  moyennes   si   étonnamment 
précises  ?  C'est  là  y  sans  doute  y  une  question  de  mé- 
thode scientifique,  autant  que  d'histoire,  qui  mérite 
bien  d'être  éclaircie.  A  cet  effet,  il  faut  d'abord  se 
rendre  compte  de  l'usage  que  l'on  pouvait  faire  des 
levers  et  des  éiongations  des  planètes,  pour  évaluei 
les  durées  apparentes  de  leurs  révolutions.  Cette  con- 
naissance préliminaire  étant  acquise,  si  l'on  suppose 
que  l'on  a  dans  les  mains  une  collection  d'observa- 
tions pareilles,  nombreuses  et  longtemps  continuées. 
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lin  mode  de  discussion  critique  très-simple,  et  tout  à 
fait  conforme  à  l'esprit,  ainsi  qu'aux  procédés  de  l'a- 
rithmétique grecque,  conduit,  pas  à  pas,  à  en  extraire 
des  périodes  de  plus  en  plus  exactes,  qui  se  trouvent 
être  fii^alemeut  celles  mêmes  d'Hipparque,  quand  on 
les  arrête,  comme  lui,  aux  limites  probables  d'erreur 
que  Ton  ne  pouvait  pas  espérer  d'éviter  alors.  Pour 
surcroit  d'intérêt,  ce  mode  de  discussion  qui  atténue 
progressivement,  et  sûrement,  les  erreurs  individuelles 
des  données  employées,  se  trouve  être  équivalent; 
dans  sa  marche  et  dans  ses  conséquences,  à  notre  mé- 
thode actuelle  des  fractions  continues,  si  ce  n'est  que 
œlle*ci  exprime,  par  des  formules  écrites,  la  série  des 
raisonnements.  Même,  quand  on  arrive  ainsi  à  deux 
périodes  consécutives,  dont  l'une  semblerait  ne  pas  de- 
voir atténuer  suffisamment  les  erreurs,  tandis  que  l'au- 
tre serait  trop  longue  pour  être  pratiquement  établie 
ou  employée,  on  peut  en  composer  une  intermédiaire 
plus  acceptable,  qui  est  justement  celle  qu'Hipparque 
choisit  dans  de  tels  cas.  L'identité  du  procédé  im- 
phque  donc,  pour  les  multiples  auxquels  il  arrive,  le 
caractère  de  minima  qu'il  leur  attribuait.  J'ai  consa- 
cré quelques  pages  à  l'étude  de  ces  périodes  célè- 
bjres,  qui  ont  fourni  le  premier  document  théorique 
sur  lequel  toute  l'Astronomie  planétaire  a  été  établie. 
Conduire  ainsi  le  lecteur  à  découvrir  par  lui-même  le 
principe  de  leur  formation,  et  la  précision  assurée  des 
résultats  qui  s'en  déduisent,  m'a  paru  plus  satisfaisant 
et  plus  utile  que  de  lui  faire  accepter  directement  les 
résultats  analogues  tirés  des  observations  modernes, 
en  lui  laissant  ignorer  les  efforts  d'invention  et  de 
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travail  par  lesquels  on  les  a   primitivement   obte- 
nus {*). 

J'ai  continué  de  diriger  le  lecteur  par  cette  même 
voie  d'invention  et  de  découvertes  progressives,  dans 
toutes  les  autres  parties  de  l'astronomie  planétaire  : 
lui  exposant  d'abord  les  méthodes  d'observation  ou 
de  calcul  au  moyen  desquelles  on  constate  les  carac- 
tères généraux  des  orbites  que  les  planètes  décrivent  ; 
leur  constitution  sensiblement  plane  ;  la  position  de 
leurs  noeuds  et  leurs  inclinaisons  sur  l'écliptique; 
puis  les  formes  de  ces  orbites,  les  lois  des  mouvements 
intérieurs  suivant  lesquels  les  planètes  y  circulent;  et 
les  rapports  qu'ont  entre  eux  ces  mouvements  dans 
les  différentes  orbites,  à  mesure  quelles  sont  plus  dis- 
tantes du  soleil.  Tous  ces  problèmes  ont  été  complè- 
tement aperçus  et  abordés  pour  la  première  fois  par 
Kepler.  Toutes  les  méthodes  qui  les  résolvent,  ont  été 
successivement  inventées  et  appliquées  par  lui  dans 
son  admirable  ouvrage  intitulé  :  De  Stella  Martis. 
C'est  là  que  je  les  prends  ;  et  en  les  présentant  d'après 
lui,  avec  ses  nombres,  dans  l'ordre  de  nécessité  logique 
qui  les  lui  amène,  je  suis  pas  à  pas  la  marche  de  son 
génie,  et  je  montre  le  rare  assemblage  de  qualités 
qui  le  distinguent  :  la  justesse  de  son  coup  d'œil  pour 


(^)  Je  profite  de  Toccasion  pour  signaler  dans  cette  étude  deux 
fautes  d^impression ,  d'ailleurs  faciles  à  reconnaître,  qui  s*y  soni 
glissées. 

Page  5o ,  ligne  20 ,  2i55i",3,  //jrrz  2i55iJ,3. 
Page  64»  3"  réduite  69  R,  lisez  SgR. 
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découvrir  la  voie  droite  qui  mène  à  la  vérité,  à  tra- 
vers les  préjugés  séculaires  de  la  science  antique;  son 
invariable  constance  à  la  débarrasser  des  obstacles 
qui  l'encombrent;  les  hardiesses  de  divination  qui  le 
conduisent  ;  les  tentatives  heureuses  ou  malheureuses 
qui  tour  à  tour  l'approchent  du  but  ou  Ten  éloignent, 
sans  jamais  le  décourager,  ni  lasser  sa  patience;  jus- 
qu'à ce  qu'enfin  il  arrive  au  succès  définitif  qui  a  cou- 
ronné ses  immenses  travaux.  Quoi  de  plus  attachant, 
de  plus  profitable  pour  de  jeunes  esprits,  que  l'instruc- 
tion puisée  à  une  pareille  école,  où  ils  trouvent  l'occa- 
sion inappréciable  d'apprendre  toutes  les  méthodes, 
toutes  les  découvertes  fondamentales  de  l'astronomie 
planétaire,  par  l'exemple  et  les  leçons  mêmes  de  celui 
qui  l'a  créée. 

Toutes  les  lois  phénoménales  découvertes  par  Ke- 
pler dans  les  mouvements  des  planètes  ne  sont  qu'ap- 
proximatives. On  ne  peut  apprécier  leur  juste  valeur, 
et  en  saisir  l'ensemble,  qu'après  les  avoir  vues  concen- 
trées par  Newton  dans  une  loi  unique,  celle  de  l'at- 
traction. Je  ne  pouvais  pas  me  dispenser  de  les  montrer 
réunies  par  ce  lien  commun  ;  et  toutefois  le  caractère 
élémentaire  de  mon  ouvrage  ne  me  permettait  pas  de 
faire  pénétrer  ceux  auxquels  il  est  destiné,  dans  tous 
les  détails  mathématiques  de  cette  déduction  ad- 
mirable. Us  les  trouveront  plus  tard  complètement 
exposés  dans  le  Traité  de  la  Mécanique  céleste  de 
Laplace,  où  la  théorie  de  Tattraction  est  développée 
et  poussée  jusqu'aux  dernières  conséquences  qui  nous 
soient  jusqu'à  présent  accessibles.  Les  Traités  mo- 
dernes de  Mécanique  offrent,  de  la  même  théorie^  des 
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analyses  abrégées  qui  forment  une  introduction  suffi- 
sante à  l'étude  de  cette  grande  œuvre.  Je  me  suis  donc 
borné  à  spécifier  et  à  présenter  par  ordre,  la  nature 
ainsi  que  la  succession  des  raisonnements  dont  Newton 
s'est  servi,  pour  extraire  des  énoncés  de  Kepler  les 
conséquences  mécaniques  qu'ils  renferment.  Le  soin 
que  j'ai  mis  à  reproduire  ainsi  la  marche  de  ses  pro- 
pres idées,  immédiatement  à  la  suite,  et  pour  ainsi 
dire  en  présence  des  résultats  d'observation  aux- 
quels il  les  appliquait ,  pourra ,  je  crois,  offrir  en- 
core un  préliminaire  qui  ne  sera  pas  inutile  pour  l'in- 
telligence des  ouvrages  supérieurs  que  je  viens  de 
mentionner. 

Tl  en  pourra  résulter  un  autre  avantage.  Au  com- 
mencement du  Livre  des  Principes^  Newton  a  établi 
les  véritables  lois  du  mouvement,  dans  leur  acception 
la  plus  générale.  Seulement^  il  en  a  présenté  les  appli- 
cations sous  des  formes  en  quelques  points  différentes 
de  celles  que  nous  leur  donnons  aujourd'hui.  Ces 
différences  sont  peu  sensibles  dans  la  conception  el 
la  mesure  des  mouvements  rectilignes,  soit  uniformes, 
soit  continûment  variés,  suivant  des  lois  quelcon- 
ques; mais  elles  le  sont  très-essentiellement  dans  la 
manière  de  mesurer  les  mouvements  curvilignes  et  de 
les  représenter  théoriquement.  Il  est  indispensable  de 
bien  comprendre  l'idée  qu'il  s'en  forme,  pour  ratta- 
cher exactement  aux  méthodes  modernes  les  résultats 
qu'il  a  obtenus  et  les  considérations  sur  lesquelles  il 
se  fonde  pour  les  obtenir;  sans  quoi  on  s'exposerait  à 
de  graves  méprises  que  d'Alembert  a  judicieusemenl 
signalées,  mais  qui  n'ont  pas  été  toujours  évitées  pai 
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des  hommes  pourtaut  fort  habiles.  £n  outre,  dans  ces 
premiers  chapitres  de  la  philosophie  naturelle,  New- 
Ion  envisage  les  efifets  calculables  des  mouvements 
sons  des  acceptions  moins  abstraites,  je  serais  tenté 
de  dire  plus  vraies,  que  celles  qu'on  admet  communé- 
ment aujourd'hui;  et  par  là  il  échappe,  dans  leur 
application,  à  des  difficultés  métaphysiques  dont  on  a 
souvent  peine  à  se  démêler,  quoiqu'elles  ne  portent 
nullement  sur  les  choses  mêmes,  mais  sur  les  mots  par 
lesquels  on  les  exprime.  Ce  point  de  vue,  plus  rap- 
proché des  réalités  que  celui  où  conduisent  les  abs- 
tractions suggérées  par  l'analyse  mathématique  pure, 
pourra  n'être  pas  inutilement  offert  à  de  jeunes  es- 
prits. 

Le  reste  de  ce  volume  ne  contient  que  des  expo- 
sitions de  faits  particuliers  dont  j'ai  dû  resserrer 
les  détails  dans  les  limites  qu'un  livre  élémentaire 
comporte.  Je  me  suis  attaché  seulement  à  en  donner 
une  notion  assez  précise  pour  inspirer  ic  désir  d'en 
prendre  la  connaissance  plus  complète,  dans  les  ou- 
vrages, ou  les  Mémoires,  qui  leur  sont  spécialement 
consacrés. 

En  résumé  :  je  n'ai  voulu  présenter  ici  que  des  élé- 
ments d'initiation  aux  études  savantes  d'astronomie. 
Si  quelques  jeunes  gens  studieux  trouvent  que  je  leur 
ai  fourni  d'utiles  secours  pour  les  aborder,  j'aurai 
atteint  le  but  que  je  me  suis  proposé,  et  toute  mon 
ambition  sera  satisfaite.  Je  n'ai  travaillé  que  pour  eux. 
Quant  aux  maîtres  de  la  science,  si  quelqu'un  d'entre 
eux  daignait  parcourir  ce  volume,  il  n'y  trouverait 
sans  doute  rien  qui  ne  lui  fut  depuis  longtemps  connu, 
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mais  j'essayerai  de  désarmer  sa  sévérité  en  lui  rappe- 
lant ces  deux  vers  d*Ovide  : 

Da  venîam  scriptis,  quorum  non  gloria  nobis 
Causa ,  sed  utilitas  officiumque ,  fuit. 

(Ex  PoNTOy  lib  ni,  ep.  IX.) 
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fiappel  des  principes  fondamentaux  de  la  mécanique.  Manière  dont 
le  mouvement  curviligne  est  envisagé  par  Newton;  elle  diffère, 
dans  la  forme,  de  celle  qui  est  aujourd'hui  adoptée.  Newton  dé- 
duit des  deux  premières  lois  de  Kepler  que  la  force  accélératrice, 
qui  détermine  la  marche  curviligne  de  la  planète,  est  toujours 
dirigée  vers  le  foyer  de  Pellipse ,  autour  duquel  la  proportionna- 
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La  force  da  gravité ,  qui  impressionne  également  les  particules  de 
tous  les  corps  terrestres,  est  du  même  genre  que  celle  qui  retient 
Ja  Ibm  autour  de  la  terre  dans  Porbite  qu'elle  décrit ai3*23o 

T.  V.  b 
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Du  mouvement  des  planètes  autour  du  soleil, 

I .  De  tous  les  astres  du  ciel ,  le  soleil  et  la  lune  sont  les  premiers 
dont  les  mouvements  ont  été  étudiés ,  dans  le  dessein  de  découvrir 
leurs  lois  apparentes.  Ils  nous  intéressent  en  effet,  sous  ce  rap- 
port, plus  que  tous  les  autres  :  le  premier,  comme  étant  pour 
nous  la  source  de  la  lumière  et  de  la  chaleur  qui  entretiennent  la 
vie  sur  la  terre;  le  second  à  cause  de  sa  proximité ,  de  son  éclat, 
de  ses  phases;  tous  deux  enfin,  comme  étant  les  régulateurs  na- 
turels des  jours ,  des  nuits,  des  mois,  des  années,  des  saisons. 
Les  autres  astres  permanents,  perceptibles  à  la  vue  simple  ,  qui 
se  déplacent  aussi,  révolutivemcnt  dans  le  ciel,  et  que  Ton  a 
nommés />/tfw<?^>'j,  n'offrant  pas  d'applications  immédiates  aux  be- 
soins de  la  société,  n'ont  été  observés,  pendant  bien  des  siècles, 
((ue  comme  des  objets  de  curiosité  ou  de  superstition;  et  lors- 
qu'enfin  les  astronomes  grecs  ont  voulu  assujettir  leurs  mouve- 
ments à  des  lois  calculables,  ils  n^ont  pu  y  réussir,  même  très- 
imparfaitement  ,  que  par  un  échafaudage  de  fictions  géométriques 
excessivement  compliquées.  Mais  toutes  ces  difficultés  se  sont  éva- 
nouies ,  depuis  que  Copernic  fmt  fait  voir  que  les  planètes  et  la 
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terre  méine  exécutent  en  réalité  leiiii>  révolnlions  autour  du  soleil 
comme  centre.  Car,  envisagés  à  ce  point  de  vue,  tous  ces  mouve- 
ments se  sont  trouvés  individuellement  bien  plus  simples,  et  bien 
plus  aisément  calculables  que  celui  de  la  lune  ;  de  sorte  que  Tor- 
dre des  idées,  autre  que  celui  des  temps,  nous  conduit  à  placer  la 
théorie  des  planùtes  avant  la  théorie  beaucoup  plus  complexe  de 
la  lune. 

2.  Dans  la  première  énumération  que  j'ai  faite  des  astres  qu'on 
voit  briller  dans  le  ciel,  tome  P',  chap.  I,  j*ai  indiqué  les  parti- 
cularités les  plus  apparentes,  qui  distinguent  ceux  que  Ton  nomme 
planètes ,  particularités  qui ,  dés  la  plus  haute  antiquité,  ont  fait 
remarquer,  à  la  simple  vue,  les -cinq  que  nous  appelons,  d'après 
les  Grecs,  Mercure,  Vénus,  Mars,  .Tupiter  et  Saturne.  Observés 
au  télescope,  ces  cinq  astres  présentent  un  disque  arrondi,  d'une 
amplitude  sensible,  dont  le  contour  est  nettement  défini ,  sans  né- 
bulosité ni  chevelure  environnante;  la  lumière  qui  en  émane  est 
mate,  tranquille,  et  ne  scintille  jamais  comme  celle  des  étoiles  , 
même  dans  les  cas  où  les  images  de  celles-ci  paraissent  le  plus 
agitées.  J'ai  annoncé  aussi  que  depuis  Tannée  1781,  jusqu'en  1841 
oCk  je  publiais  ce  premier  volume,  le  télescope  avait  fait  apercevoir 
cinq  autres  planètes.  Aujourd'hui,  en  i856,  au  moment  où  ceci 
s'imprime,  on  en  a  découvert  encore  trente  et  une  de  plus,  ce  qui 
porte  actuellement  leur  nombre  total  à  quarante  et  une.  Parmi  ces 
trente-six  nouvelles ,  dont  Texistence  était  restée  ignorée  pendant 
tant  de  siècles,  deux  seulement,  que  Ton  appelle  Uranus  et  Nep- 
tune ,  offrent  un  disque  d'une  amplitude  appréciable  aux  instru> 
ments.  Les  autres,  vues  dans  les  plus  puissantes  lunettes,  sous- 
tendent  un  diamètre  angulaire  si  petit,  qu'elles  paraissent  comme 
de  simples  points  stellaires.  Mais  on  les  reconnaît  tout  d'abord 
pour  de  véritables  planètes,  à  leur  mouvement  propre,  à  la  netteté 
de  Timage  focale  qu'elle  donnent,  et  parce  que  leur  lumière  ne 
scintille  point.  L*étude  suivie  de  leur  déplacement  j)armi  les  étoiles 
confirme  ensuite  ces  premiers  aperçus,  en  constatant  qu'elles  sui- 
vent chacune  une  route  spéciale,  périodiquement  révolutive,  comme 
les  planètes  anciennement  connues ,  et  qu'elles  la  parcourent  avec 
une  stricte  conformité  aux  lois  de  mouvement  établies  pour  celles-ci 


PHYSIQUK.  3 

|)ar  Kepler.  Cette  dernière  assimilation  résulte  de  Tapplication 
même,  toujours  heureuse  et  féconde,  que  Ton  fait  de  ces  lois,  pour 
calculer  la  marche  ultérieure  de  chaque  planète  nouvellement  aper- 
çue, quand  on  a  seulement  fixé  un  petit  nombre  de  ses  positions 
suc^cessives  par  des  observations  continuées  durant  peu  de  jours. 
Afin  de  bien  comprendre  les  fondements  logiques  de  cette  impor- 
tante induction,  il  faut  se  rappeler  l'exposition  abrégée  que  j*ai 
faite  du  travail  de  Kepler  sur  les  planètes ,  et  en  particulier  sur 
Mars ,  aux  pages  4^5  et  suivantes  du  tome  IV.  Après  avoir  rap- 
porté les  trois  relations  phénoménales  auxquelles  il  était  parvenu, 
j'ai  annoncé  que  Newton  les  avait  résumées  en  une  seule ,  qui  en 
est  uue  déduction  nécessaire,  et  qui  .exprime  la  loi  de  la  force  mé- 
canique j  simple  et  unique ,  en  vertu  de  laquelle  les  mouvements 
des  planètes  et  des  comètes  sont  opérés.  De  là  ,  par  un  calcul  ma- 
thématique général  et  sûr,  on  conclut  la  forme ,  la  situation  et 
toutes  les  particularités  de  Torbite  d'un  astre  soumis  à  une  telle 
force ,  quand  on  a  seulement  observé  trois  de  ses  positions  appa- 
rentes vues  de  la  terre.  Appliquant  donc  ce  calcul  à  une  planète 
nouvellement  aperçue ,  on  en  infère  toute  sa  marche  ultérieure, 
dans  l'hypothèse  d'identité  de  la  force  qui  la  régit;  et  Taccord  de 
ses  positions  réelles  avec  celles  que  le  calcul  lui  assigne,  complète 
la  certitude  de  Tinduction  ,  en  même  temps  qu'elle  assure  désor- 
mab  pour  toujours  la  connaissance  de  la  planète.  Telle  est  au- 
jourd'hui la  méthode  dont  les  astronomes  sont  en  possession.  Elle 
exige  des  calculs  beaucoup  trop  élevés  pour  être  expliquée  dans 
un  livre  où  Ton  se  propose  seulement  d'établir  les  fondements 
physiques  de  l'astronomie.  Je  ne  pourrai  donc  qu'indiquer  les  ou* 
vrages  spéciaux  dans  lesquels  les  géomètres  l'ont  présentée  sous 
les  diverses  formes  qu'elle  peut  prendre.  C'est  ce  que  je  ferai  plus 
tard.  Mais  déjà,  d'après  l'indication  que  je  viens  de  donner  de  la 
marche  logique  par  laquelle  on  y  arrive ,  on  voit  qu'elle  repose 
entièrement  sur  les  trois  lois  déduites  par  Kepler  des  seules  obser-* 
vations  faites  sur  les  cinq  planètes  anciennement  connues.  Il  faut 
donc  reprendre  ici  l'étude  des  apparences  phénoménales  qu'elles 
présentent,  avec  plus  de  détail  que  nous  ne  l'avons  fait  dans  l'ex- 
posé préliminaire  du  tome  IV,  page  42^»  qui  avait  seulement  pour 
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but  de  nous  guider  dans  le  calcul  des  inouveinenls  apparents  du 
soleil;  et  tel  va  être  Tobjet  des  paragraphes  suivants.  Pour  ne  pas 
commettre  de  cercle  vicieux  dans  cette  recherche  rétrospective ,  il 
faudra  évidemment  y  procéder  comme  l'ont  fait  effectivement  les 
astronomes  ,  c'est-à-dire  par  de  simples  calculs  trigonométriques, 
en  profitant  de  la  connaissance  séculaire  cpi'on  a  eue  du  mouve- 
ment révolutif  de  ces  astres,  pour  choisir  dans  leui*s  positions  suc- 
cessives celles  où  il  convenait  le  mieux  de  les  observer,  afin  de  dé- 
couvrir la  forme  véritable  des  orbites  qu'elles  parcoi iraient.  Et, 
comme  toutes  les  méthodes  que  l'on  a  progressivement  imaginées 
pour  résoudre  les  diverses  parties  de  ce  grand  problème,  ont 
été  conçues  ainsi  qu'appliquées  en  employant  les  subdivisions 
sexagésimales  du  cercle  et  du  jour,  je  les  adopterai  aussi  générale^ 
ment  dans  Texposé  qui  va  suivre,  à  moins  de  cas  exceptionnels, 
où  j'aurai  soin  d'avertir  que  j'y  renonce  momentanément.  Car, 
bien  que  les  subdivisions  décimales  eussent  Tavantage  de  simpli- 
fier les  opérations  numériques  que  nous  aurons  à'effectuer,  sur- 
tout quand  elles  porteront  sur  de  grands  nombres,  nous  ne  pour- 
rions les  introduire  qu'en  appliquant  aux  données  d'observations 
des  anciens  astronomes  des  transformations  qui  les  déguiseraient, 
et  qui  donneraient  ainsi  au  lecteur  des  difficultés  inutiles  pour  les 
retrouver  dans  les  ouvrdges  originaux  d'où  nous  les  extrairons. 

5.  Commençons  par  Vcnus^  qui  est  la  plus  apparente  de  toutes 
les  planètes.  Il  n'est  prestpie  personne  qui  n'ait  remarqué  une  belle 
étoile  qui  brille  quel(|uefois  le  soir  à  l'occident ,  un  peu  après  le 
coucher  du  soleil ,  et  que  l'on  nomme  pour  cette  raison  X étoile  du 
soir.  C'est  Vénus.  En  l'observant  de  suite  pendant  quelques  jours, 
on  s'aperçoit  qu'elle  ne  reste  pas  constiimment  à  la  même  distance 
angulaire  du  soleil.  Elle  s'en  écarte  vers  l'orient  jusqu'à  un  cer- 
tain terme  qui  est  d'environ  45"  sexagésimaux ,  ou  -J-  de  l'hémi- 
sphère céleste;  après  quoi  elle  semble  retourner  vers  cet  astre  ;  et, 
comme  on  ne  peut  ordinairement  la  voir  à  la  vue  simple  que  lors- 
que le  soleil  est  sous  l'horizon,  elle  n'est  plus  visible  alors  que  quel- 
ques instants  immédiatement  après  le  coucher  de  cet  astre.  Bientôt 
elle  se  couche  en  même  temps  que  lui ,  et  l'éclat  de  la  lumière 
du  soleil  empêchant  de  rap<Tcevoir,  on  la  perd  tout  A  fait  de  vue. 
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Mais  au  bout  de  ({uelques  jours,  ou  découvre,  le  malin,  vers 

(orient,  une  belle  étoile  qui  ne  paraissait  pas  auparavant.  Elle  ne 

se  montre  d'abord  que  peu  d'instants  avant  le  lever  du  soleil,  et 

on  la  nomme,  pour  celte  raison,  V étoile  du  matin  (*).  Elle  s'éloi- 

^e  de  jour  en  jour  de  cet  astre  vers  rocci<ienl ,  et  devance  ainsi 

de  plus  en  plus  son  lever.  Mais ,  après  s'en  être  écartée  dans  ce  sens 

jusqu'à  un  certain  terme,  qui  est  d'environ  45"  sexagésimaux,  elle 

frtoume  vers  lui,  et  se  lève  tous  les  jours  plus  tard  ;  enfin,  elle  le 

•^joint  de  nouveau  ,  se  fêve  avecjui,  et  on  cesse  de  l'apercevoir. 

C'est  alors,  ou  du  moins  c'est  quelques  jours  après,   que  Ton 

^dkk  l'occident  l'étoile  du  soir,  à  peu  de  distance  du  soleil.  En 

5e  dégageant  de  ses  rayons,  elle  s'en  éloigne  de  nouveau  vers  Vo- 

l'Ilot,  et  s'en  rapproche  ensuite ,  toujours  suivant  les  mêmes  lois. 

Ces  mouvements  alternatifs,  observés  depuis  plus  de  deux  mille 

'OS sans  interruption ,  nous  indiquent  évidemment  que  l'étoile  du 

soir  et  l'étoile  du  matin  ne  sont  qu'un  seul  et  même  astre.  Ils 

nous  apprennent  aussi  que  cet  astre  a  un  mouvement  propre,  en 

vertu  duquel  il  oscille  autour  du  soleil ,  et  se  montre  dans  le  ciel , 

tantôt  avant,  tantôt  après  lui. 

Voilà  ce  que  l'on  peut  apercevoir  à  la  vue  simple;  mais  l'admi- 
rable invention  du  télescope  permet  de  pousser  beaucoup  plus 
JoÎD  ces  observations. 

3.  Ed  observant  Vénus  au  télescope,  on  voit  qu'elle  a  des  pha- 
ses comme  la  lune.  Le  soir,  lorsqu'elle  se  rapproche  angulaire- 
ment  du  soleil ,  par  le  mouvement  rétrograde  qui  la  porte  alors 
vers  Tocddent,  elle  présente  un  croissant  lumineux,  dont  les 
pointes  sont  tournées  vers  l'orient,  c'est-à-dire  du  côté  du  ciel 
opposé  au  soleil.  La  largeur  apparente  de  ce  croissant  diminue  de 
jour  en  jour,  à  mesure  que  Vénus  se  rapproche  de  lui.  Mais, 


i*)  Ellea  été  designée  ainsi  chez  les  Egyplii^ns  dès  les  temps  Fharaoni- 
qnes.  La  Bible  hii  donne  un  nom  qui  se  traduit  en  latin  par  iMcifer,  porte' 
lumière.  Les  Grecs  rappelaient  Eco^pc/sc^,  porteur  de  l^aurore.  Ces  diverses 
fiéBomioations  semblent  dater  d^une  époque  on  Ton  n'avait  pas  encore  re- 
coono  que  Vétotle  du  matin  et  Vctoile  du  soir  ne  sont  qu'un  même  astrr, 
amené  tour  â  tour  à  Poccidcnt  ou  k  Touest  du  soleil,  par  son  propre  mou- 
▼ement  autour  de  lui. 
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(lu  soleil  dans  une  orbite  rentrante,  que  cet  astre  emporte  avec  lui 
sur  Vécliptique  dans  son  mouvement  annuel.  La  marche  progres- 
sive des  phases  de  cette  planète  indique  de  plus  qu'elle  est  opaque, 
non  lumineuse  par  elle-même,  et  à  peu  près  sphérique.  Toutes 
ces  conséquences  ont  été  également  déduites  des  observations  op- 
tiques par  Galilée.  Je  n'ai  fait  ici  que  les  reproduire  à  peu  près 
comme  il  les  a  exprimées  dans  le  troisième  de  ses  Dialogues  sur  le 
système  du  monde ,  édit.  de  Florence ,  i632 ,  page  3a  i . 

6.  L'orbe  de  Vénus  s'offrant  à  nous  sous  des  points  de  vue  dif- 
férents dans  ses  positions  successives,  il  en  doit  résulter  une  foule 
d'irrégularités  et  de  bizarreries  apparentes,  lorsqu'on  Teut  rap- 
porter ces  mouvements  au  centre  de  la  terre;  mais  cette  complica- 
tion doit  disparaître ,  lorsqu'on  les  considère  par  rapport  au  so- 
leil, qui  en  est  le  centre  véritable.  Ces!  ce  que  l'expérience  con- 
firme, comme  on  le  verra  bientôt. 

7.  Vénus  n'est  pas  la  seule  planète  qui  offre  les  phénomènes  que 
nous  venons  d'examiner.  Mercure  en  présente  aussi  qui  sont  ab- 
solument semblables,  mais  ses  excursions  sont  renfermées  dans  des 
limites  plus  étroites.  Leur  amplitude  est  aussi  plus  inégale,  variant 
depuis  1 7°  36' «jusqu'à  28"  20'.  Cet  astre  tourne  donc  autour  du  so- 
leil comme  Vénus,  mais  dans  un  orbe  plus  petit,  et  plus  différent 
du  cercle.  Aussi  l'a-t-on  vu,  à  la  vérité  bien   rarement,  occulté 
par  elle,  et  cela  est  arrivé  le  17  mai  1737.  Quand  il  se  projette  sur 
le  soleil,  il  y  paraît  comme  une  petite  tache  noire  et  ronde.  Il  est 
donc  opaque,  à  peu  près  sphérique,  et  ne  brille  point  d'une  lu- 
mière propre,  mais  en  vertu  de  celle  qu'il  reçoit  du  soleil.  Sa 
proximité  de  cet  astre  le  rend  très-diflicile  à  percevoir  à  la  vue  sim- 
ple. On  ne  peut  le  saisir  que  pendant  peu  d'instants  le  matin  ou  le 
soir  quand  il  se  trouve  au-dessus  de  l'horizon ,  le  soleil  étant  au- 
dessous.  Aussi  n'a-t-il  pu  être  observé  que  très-imparfaitement 
dans  l'antiquité.  L'invention  des  lunettes  a  permis  de  le  suivre  avec 
bien  pluf  de  facilité  et  d'avantage.  On  a  pu  même  mesurer  ainsi 
son  diamètre  apparent ,  qui  se  montre  très- variable  selon  les  po- 
sitions de  l'astre.  Sa  plus  grande  valeur  s'élève  à  34'' }8 ,  et  la  plus 
petite  descend  jusqu'à  i5",4* 
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Mercure  et  Vénus  sont  les  seules  planètes  dont  les  digressions 
autour  du  soleil  soient  limitées.  Ce  sont  aussi  les  seules  qui  s'inter- 
posent occasionnellement  entre  la  terre  et  le  soleil ,  les  seules  par 
conséquent  dont  les  orbites  autour  de  cet  astre  ne  s'étendent  pas 
jusciu'à  la  terre.  On  les  appelle  les  planètes  inférieures. 

8.  Lesautres  planètes,  au  contraire,  s'écartent  du  soleil  à  toutes 

•    les  distances  angulaires ,  sans  sMnterposer  jamais  entre  la  terre  et 

cetistre.  Elles  se  maintiennent  donc  toujours  au  delà  de  la  terre 

dans  leur  cours.  On  les  appelle  supérieures,  par  opposition  aux 

précédentes. 

Le  mouvement  apparent  de  ces  planètes  est  fort  inégal  ;  il  est 
tantôt  direct,  tantôt  rétrograde.  En  les  comparant  aux  étoiles  qui 
se  rencontrent  sur  leur  roule ,  ou ,  ce  qui  est  bien  plus  exact ,  en 
obserrant  jour  par  jour  leur  déclinaison  et  leur  ascension  droite , 
on  Toit  qu'elles  ne  restent  pas  toujours  sur  le  même  parallèle  à  Té- 
quatenr  :  elles  ne  suivent  pas  non  plus  exactement  le  plan  de  l'é- 
cliptique.  Cependant  toutes  les  planètes  anciennement  connues 
s'écartent  très- peu  de  ce  dernier  plan;  et  c'est  ce  qui  avait  fait, 
dés  la  plus  haute  antiquité ,  distinguer  par  une  dénomination  par- 
ticulière la  zone  du  ciel  où  elles  sont  comprises.  On  l'appelait  le 
Zodiaque  y  et  on  lui  attribuait  environ  lo  degrés  décimaux  de 
largeur  de  chaque  côté  de  l'écliptique.  Mais  depuis  la  découverte 
des  trente-six  nouvelles  planètes,  cette  dénomination  est  devenue 
inutile;  car  Cérès,  Junon ,  par  exemple,  et  surtout  Pallas,  s'écar- 
tent beaucoup  au  delà  des  limites  que  Ton  avait  voulu  assigner. 

9.  Toutes  ces  planètes,  dans  leurs  révolutions,  viennent  en 
conjonction  et  en  opposition  avec  le  soleil,  c'est-à-dire  que  dans 
certains  temps  elles  se  trouvent  du  même  côté  que  le  soleil  par 
rapport  à  la  terre,  tandis  que  dans  d'autres  la  terre  se  trouve  entre 
elles  et  le  soleil.  Cette  dernière  circonstance  leur  est  particulière; 
elle  n'arrive  jamais  pour  Mercure  ni  pour  Vénus  :  l'analogie  porte 
déjà  à  examiner  si  ces  planètes  ne  tournent  pas  autour  Au  soleil  » 
comme  Vénus  et  Mercure ,  mais  dans  des  orbites  plus  étendues.  En 
suivant  cette  idée,  on  voit  que  tous  les  phénomènes  s'y  rappor- 
tent. 
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10.  Prenons  pour  exemple  Mars  (*).  Lorsqu'on  l'observe  au 
télesco|>e,  son  disaue  parait  constamment  éclairé  et  arrondi;  il 
n*est  jamais  échancré  comme  celui  de  Vénus  :  cependant  il  éprouve 
dans  sa  forme  apparente  des  variations  très-sensibles.  Cette  forme 
est  tout  à  fait  circulaire  dans  les  conjonctions  et  dans  les  oppo- 
sitions. En  passant  d^une  de  ses  positions  à  Tautre,  elle  se 
rétrécit  peu  à  peu,  et  prend  la  forme  d'uni  ovale  plus  ou  moins  res- 
serré. Ce  passage  se  fait  toujours  d^une  manière  lente  et  pro- 
gressive. 

Ces  phénomènes  nous  apprennent  que  Mars  est  un  corps  opa- 
que, et  à  peu  près  sphérique^  qui  reçoit  sa  lumière  du  soleil.  Ils 
sont  très-bien  représentés,  en  supposant  cette  planète  en  mouve- 
ment dans  une  orbite  rentrante  qui  embrasse  la  terre  et  le  soleil. 
Il  y  a  même  une  liaison  si  nécessaire  de  cette  conséquence  avec 
les  phénomènes,  que  ceux-ci  ne  peuvent  pas  être  vrais,  sans 
qu'elle  le  soit  également.  £n  effet,  si  Mars  n'embrassait  pas  la 
terre,  il  ne  viendrait  jamais  à  l'opposition;  et  s'il  n'embrassait 
pas  le  soleil,  de  sorte  quVn  venant  à  la  conjonction  il  passât  entre 
la  terre  et  cet  astre,  il  devrait  paraître  échancré  comrne  Vénus  et 
la  lune,  au  lieu  qu^il  reste  toujours  arrondi. 

De  plus,  le  diamètre  apparent  de  Mars  augmente  en  venant  de 
la  conjonction  à  l'opposition  ;  il  diminue,  en  allant  de  l'opposition 
à  la  conjonction.  Ainsi,  dans  le  premier  cas,  Mars  s'approche  de 
la  terre;  dans  le  second,  il  s'en  éloigne.  Les  variations  de  son 
diamètre  apparent  sont  très -considérables.  Sa  plus  grande  valeur 
est  de  90'',  sa  plus  petite  de  18'^;  les  distances  correspondantes 
sont  entre  elles  comme  18  est  à  90,  ou  dans  le  rapport  de  i  à  5, 
c^est-à-dire  que  Mars  est  cinq  fois  plus  éloigné  de  la  terre  dans  le 
second  cas  que  dans  le  premier. 

Ces  grandes  différences  nous  apprennent  que  la  terre  n'est  pas 


(*)  Mars  so  fait  remarquer  entre  les  planètes  par  sa  couleur  noUl)lenienl 
rouge.  Les  Egyptiens  flos  temps  Pharaoniques  Tout  appelé,  sur  leurs  mo- 
iiaments,  H  or  us ,  /<•  rouftc  ;  les  Grecs  rappelaient  at»/îc«i$  ,  Venjlammr. 
Ce  caraclèn)  physique,  qui  lui  est  p.irticulier,  sVsl  ain:»!  maintenu  à  tous  les 
veux  depuis  près  do  cinquante  sit'cles. 
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au  centre  du  mouvement  de  Mars.  En  nous  laissant  guider  par 
l'analogie,  il  est  beaucoup  plus  naturel  de  penser  que  cette  planète 
se  meut  autour  du  soleil,  ainsi  que  Mercure  et  Vénus;  alors  cet 
astre  emportera  aussi  Torbe  de  Mars,  sur  Téclip tique,  dans  son 
mouvement  annuel  :  les  plus  grandes  et  les  plus  petites  distances 
de  Mars  à  la  terre  devront  avoir  lieu  lorsque  le  soleil  se  trouvera 
à  Tapogée  ;  ce  sera  donc  alors  que  Ton  devra  observer  les  plus 
grands  ou  les  plus  petits  diamètres  apparents  de  cette  planète. 
Cest  aussi  ce  que  l'expérience  confirme,  et  Ton  doit  en  conclure 
que  Mars  tourne  autour  du  soleil. 

11.  La  marche  des  phénomènes  que  présentent  les  autres  pla- 
oétes  dont  l'orbite  embrasse  la  terre,  et  que  Ton  nomme  pour 
cette  raison  supérieures,  est  absolument  la  même  :  elle  nous  con* 
duira  donc  aux  mêmes  conclusions  ;  seulement  les  variations  que 
la  forme  apparente  de  leur  disque  éprouve,  sont  beaucoup  moins 
sensibles,  et  cette  forme  s'écarte  moins  du  cercle:  ce  qui  prouve 
que  leur  distance  au  soleil  est  beaucoup  plus  considérable  que 
celle  de  Mars  ;  car  s'il  existait  une  planète  assez  éloignée  du  soleil 
pour  que  l'orbe  solaire  pût  être  regardé  comme  un  point  par  rap- 
port à  cette  distance,  et  que  cependant  la  planète  pût  être  aperçue 
de  la  terre,  les  apparences  qu'elle  nous  offrirait  seraient  sensible- 
ment les  mêmes  que  si  nous  étions  placés  au  centre  du  soleil,  et 
si  elle  tournait  autour  de  crt  astre,  en  recevant  de  lui  sa  lumière. 
Son  disque  nous  paraîtrait  donc  toujours  sous  la  forme  d'un 
cercle,  les  variations  de  ses  phases  étant  trop  peu  considérables 
pour  qu'on  pût  les  apprécier. 

12.  Afin  de  rendre  plus  sensibles  les  variations  qu'éprouvent 
les  distances  des  planètes  à  la  terre,  j'ai  réuni,  dans  le  tableau 
suivant,  leurs  plus  grands  et  leurs  plus  petits  diamètres  apparents, 
tels  qu'ils  sont  donnés  par  l'observation.  Il  faut  remarquer  que  les 
planètes  Cérès,  Palias,  Festa,  Junon^  ainsi  que  toutes  les  autres 
plus  nouvellement  découvertes,  sont  trop  petites  pour  qu'on  ait 
pu  jusqu'à  présent  déterminer  leurs  diamètres  avec  quelque  ap- 
parence de  certitude. 
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Merctiie. 
Vénus. . 
Mars.  . . 
Jupiicr. 
Saturne. 


UBMI-OIAMÈTKB 

apparent 

en 

«econdes  aexaRésimale*. 


Pluf  grand. 


32.4 

I2,!l 

25,4 


Plua  petit. 


If 

4,7 

'.7 
.5/, 

7.3 


Demi-diamètre  do  so- 
leil à  la  diitance  morenne 
de  la  terre  =  16'  l*,M. 


MSTAMUE   Al'    SOLEIL 

en  parties 

du  demi  grand  axe 

do  l'orbite  terrestre. 

Plos  grande.  Plus  petite 


0,46^^9 
0,7282^ 

5,4/|63j) 
io,o.'|-.?3G 


o,3o75o 
0.71841 
i,38i59 

4.94 'i'm 

8,9733» 


Ces  nombres  sont  rela- 
tifs À  I8S0. 


PAlUiLLAXK 

en 
secondes  sexagésimales. 


Plus  grande. 


ifi.6 

33  ,r, 
33,5 


«,• 


Pins  petite 


5, S 

'1.9 
3.i 
.,3 

0,8 


Parallaxe  horixontale 
équaloriale  du  soleil  a  la 
dislance  moyenne  de  la 
terre  =8'',8776. 


iS.  Nous  sommes  donc  conduits  par  ces  réflexions  k  considérer 
le  soleil  comme  placé  à  |)eu  prés  au  centre  de  tous  les  orbes  pla  - 
nétaires,  et  les  entraînant  avec  lui  sur  Técliptique  dans  son  mou- 
vement annuel. 

Mais  supposerons-nous  maintenant  que  cet  astre  emporte  réelle- 
ment ces  orbites,  ainsi  que  Tadniettait  Tycho-Brahé?  ou  plutôt, 
avec  Copernic  et  Galilée,  regarderons-nous  ce  mouvement  comme 
une  apparence  proiluite  par  le  mouvement  réel  de  la  terre,  qui, 
nous  transportant  successivement  dans  les  différents  points  de 
récliptique,  nous  montre  le  soleil  et  les  orbites  des  planètes,  dont 
il  est  le  centre,  comme  tournant  avec  lui  autour  de  nous? 

Assurément,  si  nous  nous  laissons  guider  par  Tanalogie,  tou- 
jours si  évidente  dans  les  ouvrages  de  la  nature*  nous  serons 
portés  puissamment  à  embrasser  cette  dernière  opinion;  car  alors 
le  soleil  devenant  le  centre  commun  de  notre  système  planétaire, 
la  symétrie  est  rétablie  complètement. 

Néanmoins,  comme  nous  n'avons  pas  encore  rasscnibh^  toutes 
les  preuves  qui  pourront  décider  ralternative,  et  qu'elles  se  mul- 
tiplieront sans  doute,  à  mesure  que  nous  étudierons  le  système 
du  monde,  contentons-nous  d'avoir  envisagé  ce  dernier  état  de 
choses  comme  possible.  Oublions  la  terre;  et,  nous  plaçant  par 
la  pensée  au  rentre  du  soleil,  essayons  d'y  transporter  nos  ob- 
servations. 


CHAPITRE   II. 

Considérations  générales  sur  la  détermination  des 
mouvements  planétaires  par  les  données  que  les 
observations  astronomiques  peuvent  fournir,  Indi^ 
cation  des  pmblèmes  divers  que  nous  aurons  suc- 
cessivement à  résoudre  pour  établir,  logiquement 
et  avec  certitude,  les  lois  physiques  de  ces  mou- 
vements, 

44.  Cette  étude,  comme  toutes  celles  que  TAstronomie  nous  a 
dcjà présentées ,  nécessitera  deux  ordres  de  recherches,  distinctes 
parleur  but,  comme  par  le  degré  de  précision  que  nous  devrons 
exiger.  Nous  chercherons  d'abord  à  fixer  isojément  les  condi- 
fioos  physiques  des  mouvements  de  chaque  planète,  par  des  ap- 
proximations qui  diffèrent  très- peu  des  réalités.  Nous  essayerons 
ensuite  de  perfectionner  ces  approximations,  en  liant  leurs  résul- 
tats individuels  par  des  relations  mathématiques  qui  en  embrassent 
l'ensemble,  comme  nous  Pavons  fait  déjà  pour  le  soleil.  Compa- 
rant ensuite  les  relations  ainsi  obtenues,  pour  les  orbites  des 
différentes  planètes,   nous  résumerons  ce  qu'elles  présenteront 
de  commun  à  toutes,  et  nous  en    verrons  sortir  les   trois  lois 
générales  de  leurs  mouvements  que  Kepler  a  découvertes. 

La  réalisation  de  ce  travail  exigera  la  démonstration  successive 
d'un  certain  nombre  de  faits  et  de  propositions,  qu«' je  vais  énoncer 
ici  à  Favance,  dans  Tordre  logique  suivant  lequel  nous  devrons  les 
établir  d'après  les  observations. 

Kous  déterminerons  d'abord  les  mouvements  révolutifs  moyens 
des  cinq  planètes  autour  du  soleil,  en  choisissant  des  positions 
telles,  qu'elles  aient  parcouru  dans  leurs  orbites  respectives  des 
nombres  entiers  de  circonférences  complètes,  ou  presque  com- 
plètes, afin  que  toutes  les  inégalités  de  leur  marche  locale  aient 
pu  s'y  accomplir,  et  disparaître  dans  le  résultat  total,  par  com- 
pensation. 
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Nous  prouverons  ensuite  que  chacun  de  ces  astres  se  meut  au- 
tour du  soleil  dans  une  orbite  sensiblement  plane,  dont  le  plan 
passe  par  le  centre  du  soleil.  Nous  déterminerons  les  directions 
actuelles  des  traces  de  ces  plans  sur  l'écliptique,  ainsi  que  les  quan- 
tités angulaires  dont  ils  lui  sont  respectivement  inclinés. 

Ces  deux  éléments  étant  connus ,  chaque  rayon  visuel  mené  de 
la  terre  à  une  planète ,  à  un  instant  donné»  ira  percer  le  plan  de 
son  orbite,  en  un  point,  dont  la  position  absolue  pourra  être  cal- 
culée relativement  à  la  terre  et  au  soleil.  Dé  là  nous  déduirons 
en  toute  rigueur,  pour  le  même  instant,  la  longitude  et  la  latitude 
héliocentrique  de  la  planète,  ainsi  que  la  longueur  de  son  rayon 
vecteur  mené  du  centre  du  soleil,  exprimé  en  parties  du  demi 
grand  axe  de  Torbe  terrestre.  Nous  en  conclurons  Tangle  que  ce 
rayon  forme,  dans  le  plan  de  Torbite,  avec  la  droite  qui  passe 
par  ses  nœuds.  Ces  résultats  ne  pourront  être  qu^approximatifs, 
parce  que  les  rayons  visuels  menés  de  la  surface  terrestre  à  la  pla- 
nète devraient  y  être  remplacés  par  les  rayons  qui  seraient  menés 
au  même  instant  du  centre  même  de  la  terre.  Cela  exigerait  donc 
une  rectification  de  parallaxe  qui  devra  se  calculer  et  s'appliquer 
comme  nous  Tavons  exposé  en  général  au  chap.  XXII  du  tome  III. 
Mais  cette  correction ,  que  l'on  ne  peut  jamais  omettre  dans  le 
calcul  des  observations  de  la  lune  à  cause  de  sa  proximité,  sera 
ici  beaucoup  moindre  et  toujours  fort  petite ,  parce  que  la  distance 
des  planètes  à  la  terre  est  toujours  très-considérable  comparative- 
ment au  rayon  de  celle-ci.  Nous  pouvons  donc  provisoirement  la 
négliger  et  la  rejeter  dans  une  seconde  approximation  que  nous 
parviendrons  à  effectuer,  quand  nous  aurons  déterminé  les  dimen- 
sions absolues  des  orbes  planélaires ,  et  de  Forbe  terrestre  même , 
comparativement  aux  dimensions  du  globe  terrestre. 

Chaque  observation  géocentrique  d^une  planète  nous  faisant 
ainsi  connaître  la  grandeur  actuelle  de  son  rayon  vecteur  hélio- 
centrique en  parties  d'une  même  unité  de  longueur,  et  Tangle 
que  ce  rayon  forme  avec  la  trace  du  plan  de  l'orbite  sur  Téclip- 
tique,  nous  pouvons,  soit  graphiquement,  soit  par  le  calcul,  con- 
struire la  courbe  que  la  planète  décrit  dans  ce  plan  autour  du  soleil. 
Nous  trouverons  alors,  comme  l'a  annoncé  Kepler,  que  toutes 
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ces  courbes  sont  sensiblement  des  ellipses  dont  le  soleil  occupe 
iri  (les  foyers,  et  dans  lesquelles  le  rayon  vecteur  mené  an  soleil 
trace  des  aires  proportionnelles  aux  temps.  Nous  pourrons  donc 
tléterminer  les  positions  actuelles  des  axes  de  ces  ellipses  dans 
chaque  orbite ,  ainsi  que  les  grandeurs  respectives  de  ces  mêmes 
axes  et  de  l'excentricité,  en  parties  du  demi  grand  axe  de  Fellipse 
lerrcslre  pris  pour  unité  commune  de  longueur.  Nous  confirme- 
rons tous  ces  résultats  par  une  vérification  inverse,  en  prouvant 
qu'avec  les  éléments  des  orbites  ainsi  définis ,  et  les  deux  lois  de 
niouTement  obtenues  dans  les  ellipses,   on  peut  représenter  et 
prédire  les  positions  apparentes  de  chaque  planète,  pour  tout 
instant,  dans  les  étroites  limites  d'erreur  qu*une  première  approxi- 
mation comporte  :  ce  qui  permettrait  d*en  construire  des  Tables 
isolées,  telles  que  les  astronomes  ont  pu  en  avoir  depuis  l'époque 
de  Kepler  jusqu'à  celle  de  Newton. 

Enfin  quand  cos  faits  seront  individuellement  établis  pour  cha- 
cune des  cinq  planètes ,  il  ne  restera  plus  qu'à  comparer  les  temps 
de  leurs  révolutions  sidérales ,  et  les  longueurs  des  grands  axes 
de  leurs  ellipses,  pour  mettre  en  évidence  la  troisième  loi  de 
Kepler,  qui-lie  tous  les  éléments  séparés  de  notre  système  plané- 
taire en  un  seul  faisceau. 

Tel  est  le  plan  que  je  me  suis  tracé ,  et  que  je  me  propose  de 
remplir  dans  les  chapitres  qui  vont  suivre. 
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CHAPITRE   in. 

Déterinmntion  des  mouvements  résolutifs  moYcns 
que  les  cinq  planètes  exécutent  autour  du  centre 
(lu  soleil. 

Sectïon  I.  —  Considérations  préliminaires, 

11$.  Les  observations  vont  nous  apprendre  que  le  mouvement 
rcvolutif  des  cinq  planètes  autour  du  soleil  est  constamment  di- 
rigé d'occident  en  orient,  comme  celui  de  la  terre  autour  de  cet 
astre.  La  vitesse  angulaire  moyenne  de  ces  mouvements  devient 
moindre  h  mesure  que  les  corps  qui  les  exécutent  sont  placés  à 
une  plus  grande  distance  de  leur  centre  commun  de  circulation  ; 
et  les  longueurs  absolues  des  arcsqu^ils  décrivent,  en  temps  égal, 
sur  leurs  orbites  propres,  décroissent  aussi  à  mesure  que  cette 
distance  augmente.  Après  avoir  constaté  les  caractères  généraux 
et  les  valeurs  propres  des  moyens  mouvements,  si  Ton  étudie  les 
détails  des  mouvements  vrais,  on  y  découvre,  comme  dans  celui  de 
la  terre,  des  variations  locales  de  vitesse,  qui  se  reproduisent  pé- 
riodiquement, A  chaque  retour  de  la  planète  aux  mêmes  points  de 
stm  orbite;  mais  jamais  sqn  mouvement  ne  devient  nul,  ni  rétro- 
grade, en  réalité.  Les  apparences  contraires  sont  des  effets  pure- 
ment optiques,  produits  par  les  déplacements  simultanés  de  la 
planète  et  de  la  terre  «roii  nous  l'observons.  Il  importe  de  con- 
stater ces  illusions  et  d'en  dépouiller  les  phénomènes,  avant  de 
chercher  à  découvrir  leurs  lois  véritables.  C'est  ce  que  nous  allons 
faire  dans  cet  aperçu  préliminaire,  en  nous  aidant  desyf^.  i,  2,  3, 
4,  PI.  T.  Les  deux  premières  s'appliquent  aux  planètes  dites  infé- 
rieures, comme  étant  toujours  plus  proclies  du  soleil  que  la  terre; 
les  deux  autres  aux  planètes  dites  si/pén'ettres ,  comme  étant  ton- 
jours  plus  loin  qu'elle ,  de  lui.  Ces  quatre  figures  sont  construites 
d'après  des  principes  semblables,  et  accompagnées  de  notations 
littérales,  analogues  entre  elles.  On  n'y  trouvera  d'autres  différences 
que  celles  que  nécessitaient  la  grandeur  et  la  position  relative  des 
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orbes  que  Ton  comparait  à  celui  de  la  terre,  selon  qu*il  les  en- 
veloppe ou  en  est  enveloppé. 

16.  Je  considère  d'abord  les  Jig.  i  et  2.  Elles  sont  tracées 
dans  le  plan  de  Técliptique.  La  courbe  extérieure  sur  laquelle 
on  a  marqué  les  points  T» ,  T, ,  représente  l'orbite  rentrante,  dé- 
crite par  la  terre  autour  du  soleil  S.  La  configuration  circulaire 
qu'on  lui  a  donnée,  n'a  pas  d'autre  motif  que  de  simplifier  le 
mode  de  construction,  sans  intervenir  en  rien  dans  les  raisonne- 
ments. La  courbe  intérieure  sur  laquelle  on  a  marqué  les  points 
V« ,  V, ,  représente  la  projection  orthogonale ,  faite  sur  Técliptique, 
de  l'orbite  rentrante  décrite  hors  de  ce  plan,  autour  du  soleil  S, 
par  une  planète  inférieure,  Vénus  ou  Mercure.  Le  sens  du  mouve- 
ment  révolutif,  dans  les  deux  orbites  comparées,  est  indiqué  par 
des  flèches  courbes,  qui  le  désignent  comme  dirigé,  pour  toutes 
deux,  de  l'occident  du  ciel  vers  l'orient,  particularité  qui  sera 
tout  à  l'heure  prouvée  par  le  fait.  D'après  les  spécifications  pré- 
cédentes, les  droites  STo,  ST|  représenteront  en  direction  et  en 
grandeur  absolue  les  rayons  vecteurs  menés  du  soleil  à  la  terre  ; 
mais  les  droites  SVo ,  SVt  ne  représenteront  que  les  projections 
faites  sur  i'écliptique  des  rayons  vecteurs  menés  du  soleil  à  la  pla- 
nète, ce  que  l'on  nomme  astronomiquement  ses  distances  accour^ 
ries  héliocentriqaes.  En  élevant  sur  ces  droites  des  cercles  de  la- 
titude perpendiculaires  à  I'écliptique,  la  planète  se  trouvera  dans 
leur  plan,  sur  les  normales  à  I'écliptique ,  menées  par  les  points 
y«,  Y,.  La  dibite  Ti  Vi  est  donc  aussi  la  projection  de  la  distance 
ai)solue  qui  existe  à  chaque  instant  entre  la  planète  et  la  terre.  On 
l'appelle  la  distance  accourcie  géocentriifae. 

Parmi  toutes  les  positions  relatives ,  que  la  terre  et  la  planète 
peuvent  prendre  en  vertu  de  l'inégalité  qui  existe  entre  leurs 
mouvements  circulatoires,  j'en  choisis  qui  soient  telles,  que  les 
deux  corps  mobiles  se  trouvent  compris  dans  un  même  cercle  de 
latitude,  dont  la  trace  sur  I'écliptique  sera  conséquemment  une 
droite  T«SY»,  passant  par  le  soleil  S.  Cela  peut  arriver  de  deux 
manières.  Dans  l'une,  représentée  fig.  1 ,  la  planète  V©  se  trouve 
au  delà  du  soleil  S,  relativement  à  la  terre  désignée  par  T»  :  c'est 
ce  que  l'on  appelle  une  conjonction  supérieure.  Dans  l'autre,  repré- 
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sentéeyf^'.  2,  la  planète  V»  se  trouve  en  deçà  du  soleil  relative- 
ment à  la  terre  To  :  cVsl  ce  cjue  Ton  appelle  une  conjonction  infé- 
rieure. Ces  deux  genres  de  rencontres  s'opèrent  ^ccessivement 
dans  toutes  les  parties  des  deux  orbites  en  vertu  de  l'incommen- 
surabilité des  temps  dans  lesquels  l'un  et  Tautre  sont  décrits. 
J'expliquerai  plus  loin  comment  on  peut  déterminer  et  fixer  par 
observation  les  instants  précis  où  chacune  de  ces  coïncidences  se 
réalise  :  pour  le  moment,  il  me  suffit  qu'elles  soient  évidemment 
possibles;  et  je  prends  nos  deux  figures,  comme  adaptées  à  chacun 
de  ces  cas. 

17.  Je  considère  d'abord  la  première,  qui  s'applique  à  une  con- 
jonction supérieure.  Par  la  terre  T#,  je  mène,  dans  Técliptique , 
la  droite  indéfinie  T#To»  dirigée  au  point  équinoxial  T,  d'où 
les  longitudes  se  a)mptent,  sur  ce  plan  nicnie,  en  allant  de  Toc- 
cident  vers  l'orient.  Pour  simplifier  les  considérations ,  j'admet- 
trai que  ce  point  est  celui  où  se  trouvait  réquinoxc  vernal  moyen 
à  une  époque  connue  r«,  à  partir  de  laquelle  on  compte  le  temps  /  , 
et  qu'on  le  prend  pour  origine  fixe  des  arcs  de  longitude,  relatifs 
à  toute  autre  époque  quelconque.  Cette  convention  faite,  si  Ton 
suppose  la  trace  commune  ToSVo  prolongée  indéfiniment  versS«, 
dans  la  plage  opposée  du  ciel  stellaire,  l'angle  S„TaTo  sera  la 
longiiude  géoccntriq ne  commune  de  la  planète  et  du  soleil  à  l'in- 
stant de  la  conjonction  considérée ,  longitude  (jue  je  nommerai  /„. 
Si  l'on  veut  établir  autour  du  soleil  S  un  système  analogue  de  dé- 
signalions  angulaires,  on  n'aura  qu'à  mener  la  di^itoSTo»  pa- 
rallèle à  ToToy  «"t  compter  les  arcs  de  longitude  à  partir  de  ce 
nouvel  axe,  dans  le  même  sens  que  les  précédents.  Alors,  sous  la 
conjonction  supérieure  ici  considérée,  la  longitude  hclinccntriquc 
de  la  planète  V»  sera  encore  /„,  comme  la  géocentrique,  mais  la 
longitude  héliocentritjuo  de  la  terre  To  sera  180"  4-  l^. 

Je  laisse  maintenant  écouler  un  petit  intervalle  de  temps,  par 
exemple  nu  jour,  depuis  la  conjonction.  La  terre,  continuant  sa 
marche  propre,  se  sera  transportée  sur  scm  orbite  en  un  autre- 
point  T, ,  situé  sur  notre  figure  à  l'occident  de  sa  position  précé- 
dente; si  de  là  on  mène  dans  récliptique  la  droite  indéfinie 
T,To,  parallèle  à  ToTo,  ce  sera  le  nouvel  axe  d'où  partiront  les 
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iongiiudes  géocentriques  comptées  autour  de  T,.  Le  nouveau 
rayon  vecteur  T,  S ,  mené  de  la  terre  au  soleil ,  étant  prolongé 
indéfiniment  vers  la  plage  opposée  du  ciel  en  S',  la  branche  SS'  s'é- 
cartan  de  SS»,  vers  l'orient ^  d'un  certain  an^le  8,SS',  ou  t,  qui 
sera  égal  à  TtSTi ,  que  la  terre  a  décrit  autour  du  soleil ,  en  sens 
opposé.  Si  de  T,  on  mène  T,  S'«  parallèle  à  ToS»,  la  longitude  du 
soleil,  devenue  ToT.S',  sera  évidemment  /„  -+-  t. 

Pendant  ce  même  intervalle  d*un  jour,  écoulé  depuis  l.i  con- 
jonction ,  la  planète  V«  a  dû  pareillement  se  déplacer  sur  son  or- 
bite propre  et  se  transporter  en  un  autre  point  V,.  Or,  si  on  l'ob- 
serve du  point  T( ,  dans  cette  nouvelle  position  qu*elle  a  prise,  on 
trouve  toujours  que  le  nouveau  cercle  de  latitude  géocentrique 
T,  V, ,  qui  la  contient,  est  devenu  plus  oriental  que  T,  S'.  De  sorte 
que  la  longitude  géocentrique  de  la  planète  ToT,V,  est  mainte- 
nant /,  +  T  +  K ,  plus  grande  que  celle  du  soleil  de  Tangle 
oriental  V,T,S',  ou  K ,  que  Ton  appelle  Vélongatîon,  Ainsi  le  mou- 
vement géocentritfue  de  la  planète,  en  partant  de  sa  conjonction 
supérieure,  aura  été  direct. 

Je  dis  de  plus  que,  dans  ces  mêmes  circonstances,  son  mou- 
vement angulaire  hrlioccntrique  V,SV|  a  été  pareillement  direct , 
et  plus  considérable  que  celui  de  la  terre.  En  elTét,  si  on  le  sup- 
pose moindre ,  ou  égal ,  le  point  Vi  tombera  dans  l'intérieur  de 
langle  S'SSo,  ou  sur  la  branche  8S'  même  ,  auxquels  cas  l'élonga- 
tion  E  sera  occidentale ,  ou  nulle,  mais  ne  pourra  être  orientale 
comme  elle  V%^t  effectivement.  Or  ce  sens  spécial  qu'elle  affecte 
s'observe  dans  toutes  les  conjonctions  supérieures  ;  et  comme  elles 
se  réalisent ,  avec  le  temps,  sur  tous  les  points  quelconques  du 
contour  de  Torbile  que  décrit  la  planète,  la  même  conclusion  s'y 
applique  en  général  ;  c'est-à-dire  que  le  mouvement  révolutif  de  la 
planète  autour  du  soleil  est  toujours  direct,  et  angulairemcnt  plus 
rapide  que  celui  de  ia  terre,  dont  l'orbe  enveloppe  le  sien. 

18.  Ceci  reconnu ,  nommons  cr  l'angle  y«SV, ,  que  le  rayon  vec- 
teur de  la  planète  a  décrit  autour  du  soleil  dans  l'intervalle  d'un 
jour,  en  partant  de  la  conjonction.  Ce  sera  le  mouvement  héliocen- 
trique  diurne  de  la  planète.  L'angle  moindre  SoSS',  égal  à  son  op- 
|>oséT«ST, ,  que  nous  avons  nommé  r,  est  le  mouvement  hélio- 

2.  . 
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centriquc  diurne  th;  la  terre.  L'excès  du  premier  sur  le  second 
V,SS',  ou  o  —  T,  s*appellc  le  mouvement  synndiquc  diurne  de 
la  planète.  On  l'a  ainsi  nommé  parce  que  c'est  lui  qui,  en  se  con- 
tinuant ,  fait  revenir  la  planète  sur  la  même  direction  visuelle ,  ou 
plus  exactement  dans  le  même  cercle  de  latitude  géocentrique  que 
le  soleil.  Désignons-le  généralement  par  la  lettre  <r ,  nous  aurons, 
dans  les  circonstances  que  représente  la yf^.  i, 
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Les  inégalités  que  les  mouvements  propres  de  la  planète  et  de  la 
terre  éprouvent  dans  les  diverses  portions  de  Tune  et  de  Fautrc 
orbite,  font  varier  quelque  peu  les  valeurs  absolues  des  angles 
diurnes  u  et  r ,  suivant  les  points  respectifs  de  ces  orbites  où  la  con- 
jonction s'opère,  ce  qui  réagit  nécessairement  sur  l'angle  9,  qui 
exprime  leur  différence.  Mais  la  valeur  absolue  de  er  est  toujours 
essentiellement  positive ,  dans  les  cas  représentés  par  notre^f^.  i . 

19.  Les  trois  angles  du  triangle  T,  SV, ,  formé  à  chaque  instant 
par  la  terre ,  le  soleil  et  la  projection  de  la  planète  sur  l'éclipti- 
que,  ont  reçu  des  déhominations  dont  Femploi  revient  sans  cesse 
dansTétude  des  mouvements  planétaires.  Je  saisis  donc  cette  oc- 
casion de  les  indiquer.  J*ai  déjà  dit  que  Tangle  à  la  terre,  qui  a  son 
sommet  en  T,,  s'appelle  Véhngation;  l'angle  à  la  planète,  qui  a 
son  sommet  en  V, ,  s'appelle  la  parallaxe  annuelle  ;  ou,  plus  con- 
venablement, \3l  parallaxe  du  grand  orbe  y  prostaphœresis  orbis, 
parce  que  c'est  l'angle  sous  lequel  la  planète  voit^k  chaque  in- 
stant, le  rayon  de  Torbe  que  la  terre  décrit.  Enfin ,  le  troisième  an- 
gle, qui  a  son  sommet  au  soleil  en  S,  s'appelle  la  commutation. 
Cette  expression  conventionnelle  offre  un  sens  analogue  à  celui  de 
parallaxe.  Ce  dernier  angle,  étant  le  supplément  de  S' S  V, ,  a  pour 
valeur  i8o®  —  œ  ou  180  —  ct  -f-  t. 

!I0.  Je  considère  maintenant  layî*^.  2,  qui  représente  une  con- 
jonction inférieure.  Sa  discussion  nous  deviendra  bien  facile  par 
analogie ,  les  mêmes  lettres  y  étant  appliquées  aux  mêmes  détails. 
D'abord ,  au  moment  de  la  conjonction ,  le  soleil  S  et  la  planète  V« 
ont  la  même  longitude  géocentrique  T*T«S«.  Un  jour  plus  tard ,  la 
terre  a  décrit  autour  du  soleil  l'angle  T«ST|,  que  nous  nommons 


t;  et  elle  csl  venue  en  T|.  Pendant  ce  même  intervalle  de  temps , 
la  planète  a  quitté  le  point  V«,  et  s*est  transportée  quelque  part 
eoV,,surson  orbite  propre.  Or,  dans  ce  cas,  on  trouve  que  Té- 
luogatioD  STi  V, ,  qui  s'observe,  est  toujours  à  l'occident  du  so- 
leil S.  Donc ,  en  raisonnant  ici  comme  nous  l'avons  fait  sur  la 
fig.  1  y  nous  conclurons  pareillement  de  cette  particularité  que  le 
mouvement  héliocentrique  de  la  planète,  depuis  la  conjonction,  a 
e{é  direct,  et  angulairement  plus  rapide  que  celui  de  la  terre.  Le 
s:aractère  occidental  de  i'élongation  en  quelque  point  des  deux 
orbites,  où   la  conjonction   inférieure  s'opère,   prouve   encore 
que  ces  deux  résultats  ont  toujours  lieu  dans  la  continuité  du  mou- 
vement de  la  planète,  comme  \sifig.  i  nous  Tavait  appris. 

En  désignant  ici  par  0  l'angle  diurne  V«SV|  décrit  autour  du 
soleil  par  la  planète  pendant  que  la  terre  a  décrit  l'angle  T.ST,,  ou 
r;  re:{cès  du  premier  sur  le  second,  ou  o  —  t,  représentera, 
comme  dans  l'autre  figure,  le  mouvement  synodique  pour  le 
même  intervalle  de  temps;  or,  en  le  nommant  er,  nous  aurons 
comme  tout  à  Theure 


(•) 


w  — 


équation  qui  pourra  donner  occasionnellement  à  7  des  valeurs 
(|uelque  peu  différentes  entre  elles,  mais  constamment  positives. 
9t.  Si  par  le  soleil  S  on  mène  dans  l'écliptique  la  droite  ST* 
dirigée  au  point  équinoxial  fixe  T«»  les  longitudes  héliocen triques 
devront  être  comptées  à  partir  de  cette  droite,  en  allant  de  l'occi- 
dent vers  l'orient.  Celle  du  point  V|  sera  alors  plus  grande  que 
celle  du  point  V«;  et  ainsi  le  mouvement  héliocentrique  de  longi- 
tude, considéré  depuis  la  conjonction,  aura  été  direct.  Quant  au 
mouvement  géocentrique  de  longitude ,  qui  est  mesuré  par  la  dif- 
férence des  angles  T»T«Vo,  T«TiV, ,  le  caractère  toujours  occi- 
dental de  I'élongation  £  ne  suffit  pas  pour  nous  apprendre  s'il 
sera  direct,  nul,  ou  rétrograde,  quoique  ce  dernier  cas  soit  celui 
qui  se  réalise  toujours  dans  les  circonstances  que  nous  considé- 
rons. En  effet ,  la  question  revient  à  savoir  si  une  droite  menée  sur 
rédiptique  du  point  T, ,  parallèlement  à  ToS. ,  passera  à  l'orient  ou 
à  Toccident  de  V,,  ou  sur  ce  point  même.  Or,  ces  trois  supposi- 
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tions  sont  géométriquement  compatibles  avec  une  élongation  oc- 
cidentale £,  laquelle  se  réalisera  toujours  à  Toccident  de  T|S,  si  le 
mouvement  angulaire  o  de  la  planète  autour  du  soleil  S  surpasse 
le  mouvement  angulaire  t  de  la  terre  autour  de  cet  astre,  dans 
un  même  temps,  quelque  petit  que  soit  d'ailleurs  Texcès  du  pre- 
mier sur  le  second.  Le  caractère  toujours  rétrograde  des  longitu- 
des géocentriques  que  l'on  observe  dans  les  conjonctions  inférieu- 
res de  Mercure  et  de  Vénus,  doit  donc  dépendre  à  la  fois  de  ce 
que  ces  deux  planètes  circulent  autour  du  soleil  plus  rapidement 
que  la  terre,  et  aussi  des  rapports  de  grandeur  qui  existent  entre 
les  distances  du  soleil ,  auxquelles  ces  inégales  vitesses  de  circula- 
tion sont  appliquées. 

fifi.  Pour  rendre  cette  connexion  manifeste,  faisons  aux  cir- 
constances géométriques  du  problème  une  modification  qui  les 
simplifiera  sans  les  dénaturer.  Considérons  les  orbites  comme  des 
cercles  exacts,  décrits  concentriquement  autour  du  soleil  S,  dans 
le  plan  de  Técliptique  même ,  et  dont  les  rayons  respectifs  soient  p 
pour  la  planète,  r  pour  la  terre,  p  étant  moindre  que  r.  Attachons 
ensuite,  par  hypothèse,  à  ces  rayons,  des  mouvements  angulaires  cr 
et  T,  dont  les  grandeurs  leur  soient  réciproques,  en  sorte  qu'on  ait 

ptj  =r  rr. 

Cela  conservera  la  condition  exigée  que  u  surpasse  t.  Appliquons 
maintenant  celte  relation  aux  angles  Vo  S  Vi ,  To  S  T, ,  fig.  2,  décrits 
dans  les  deux  orbites  depuis  la  conjonction  inférieure,  en  les  sup- 
posant assez  petits,  c'est-à-dire  décrits  dans  un  même  intervalle 
de  temps  assez  court,  pour  que  Ton  puisse  les  considérer  comme 
fensiblement  proportionnels  à  leurs  sinus.  Alors  Tcquation  qui 
les  t^ncerne  pourra  s'écrire  sous  la  forme  suivante  : 

p  sin  CT  =  rsin  r. 

En  se  reportant  à  notre  yf^.  2,  psino  est  la  longueur  de  la  per- 
pendiculaire V,  «»,  menée  du  point  V,  sur  la  droite  ToSSo,  oCi  la 
conjonction  s'est  opérée;  et  rsinr  est  la  longueur  de  la  perpen- 
diculaire analogue  T|6, ,  menée  du  point  T,  sur  la  mcme  droite.  Ces 
deux  perpendiculaires  se  trouvant  égales,  d'après  la  relation  sup- 
posée, il  en  résulte  que,  dans  cette  loi  de  mouvement ,  la  droite 


PHYSIQUE.  23 

T,V  V'esl  parallèle  à  la  droite  ToV„So.  Par  conséquent,  la  longitude 
i;êorenlri(|ue  TaT,  V, ,  qui  a  lieu  très-peu  de  temps  après  la  conjonc- 
tion sera  égale  à  la  longitude  géocentrique  ToTo  Vo,  qui  avait  lieu 
dans  la  conjonction  même  ;  et  il  est  aisé  de  voir  que  la  même  égalité 
relative  subsistera  aussi ,  dans  les  mêmes  limites d*approximation, 
pour  les  longitudes  géocentriqucs  quelque  peu  antérieures  à  ce 
phénomène  :  c'est-à-dire  que  la  planète  considérée  paraîtra  sta- 
tioonaire  dans  sii  conjonction  inférieure,  si  la  relation  des  vitesses 
ai^ulaires  et  des  dislances  au  soleil  est  telle,  que  le  produit  pa 
soit  égal  à  pT.  Supposez-le  plus  grand,  la  planète  paraîtra  directe 
dans  la  conjonction  ;  moindre ,  elle  paraîtra  rétrograde.  Ce  der- 
nier cas  est  celui  qu'on  observe  toujours  dans  les  circonstances 
que  nous  considérons.  Ainsi  la  relation  des  vitesses  angulaires  aux 
distances,  qui  s*y  trouve  établie  par  la  nature,  doit  donner  prr 
moindre  que  rx  pour  les  planètes  inférieures  comparées  à  la  terre. 
SS.  Soient  T  et  P  les  durées  des  révolutions  sidérales  de  la 
terre  et  de  la  planète,  exprimées  Tune  et  Vautre  en  jours  moyens 
solaires.  Si ,  par  approximation ,  nous  voulons  considérer  les  mou- 
vements rcvolutifs  comme  tout  à  fait  uniformes,  en   les  évaluant 

36o«  36o»    ^  ,  ,     .     , 

pour   I  jour,  u  sera— — ?  etr,  •  Ces    valeurs  substituées 

dans  la  relation  que  nous  avons  admise,  donnent  en  la  renversant 

P      T 

c'est-à-dire  que  les  durées  des  révolutions  sidérales  seraient  pro- 
portionnelles aux  rayons  des  orbites ,  et  ainsi  les  arcs  décrits  en 
un  même  temps  auraient,  dans  toutes,  d^égales  longueurs.  La  loi 
véritable,  qui  a  été  découverte  par  Kepler,  est  autre.  Il  en  ré- 
sulte, comme  nous  le  prouverons  plus  tnrd  : 


-y-M 


Kn  rappliquant  à  une  planète  inférieure,  p  est  moindre  que  r,  ce 
qui  rend  P  moindre  que  dans  la  relation  tout  à  Theure  adoptée. 
Or,  dans  la  supposition  d'uniformité  que  nous  avons  admise,  on  a 
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généralemcDl  : 

T 

donc 

Dans  la  conjonction  înférieare  à  laquelle  notre  yS'g'.  2  s^applique, 

cr  et  T  étant  supposés  de  très-petits  arcs,  pu  et  rr  représentent 

respectivement  les  longueurs  des  perpendiculaires  menées  des 

points  V,  et  T,  sur  la  droite  T«  VoS ,  où  la  conjonction  s'est  opérée. 

r 
Ici,  -  surpassant!' unité  y  la  première  de  ces  perpendiculaires  V,!'^ 

P 
est  plus  grande  que  la  seconde  T|&|.  Ainsi  le  rayon  visuel  T|V| 

s'incline  vers  l'occident  de  ToVoS,  comme  notre  figure  le  repré- 
sente; la  longitude  géocentrique  T»T,  V,  devient  moindre  que 
ToToV,;  et  la  planète  paraît  rétrograde,  comme  on  Tobserve 
elTectivement.  Elle  doit  même  se  montrer  déj«^  telle,  avant  d'arriver 
à  la  conjonction ,  comme  il  est  facile  de  le  prouver  par  un  calcul 
pareil  ;  et  c'est  aussi  ce  que  l'observation  constate.  Mais  ces  ap- 
parences de  rétrogradation  ne  peuvent  exister  que  dans  les  lob 
de  mouvement ,  qui  font  décroître  les  vitesses  de  circulation  plus 
rapidement  que  les  rayons  des  orbites  n'augmentent  ;  en  sorte  que 
les  arcs  décrits  en  temps  égal ,  par  différentes  planètes,  aient  des 
grandeurs  absolues  décroissantes  à  mesure  qu'elles  sont  plus  dis- 
tantes du  soleil.  Galilée  avait  bien  senti  la  nécessité  de  cette  con- 
dition pour  représenter  les  phénomènes ,  quoiqu'il  ne  connût  pas 
le  rapport  exact  des  distances  aux  durées  des  révolutions  (*), 

114.  Je  passe  aux  ^g,   3  et  4  qui  s'appliquent  aux  planètes 
supérieures.  La  première  représente  la  planète  2»  en  conjonction 

(*)  Troisième  Dialogue  sur  le  système  du  monde,  éd.  do  Florence,  i63a, 
page  334-  Dans  la  construction  de  la  figure  que  Galilée  emploie  pour  expli- 
quer la  rétrogradation  apparente  do  Jupiter  dans  les  conjonctions,  il  sup- 
pobe  esprcsscment  que  les  arcs  dècriià  par  cette  planète  sur  son  cercle 
propre,  auront  dos  longueurs  absolues  moindres  que  les  arcs  décrits  par  la 
terre  sur  le  sien  dans  le  même  temps.  Mais  il  ne  donne  pas  de  preuve  qu^il 
en  aoit  ainsi. 
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avec  le  soleil  S;  la  seconde  la  représente  en  opposition,  La  courbe 
intérieure  marquée  des  lettres  T«,  T,  est  Torbe  terrestre  situé 
dans  le  plan  de  Técliptique,  et  la  courbe  extérieure  marquée  des 
lettres  2«,  2t  est  la  projection  sur  ce  même  plan  de  Torbe  réel 
décrit  par  la  planète  dans  l'espace.  Ces  figures  ne  diffèrent  essen- 
tiellement des  précédentes  que  par  la  situation  relative  des  deux 
orbites  comparées,  et  l'identité  des  notations  rendra  manifeste 
l'analogie  de  leurs  détails  avec  ceux  que  nous  avons  déjà  étudiés. 
Prenant  d*abord  la^^g".  3,  on  voit  que  la  conjonction  s*est  opé- 
rée sur  la  droite  T«  S  2«.  La  longitude  géocentrique  du  soleil  et  de 
la  planète,  comptée  de  l'équinoxe  fixe  T*»  était  alors  la  même, 
et  représentée  par  l'angle  To  T«  So,  que  je  nomme  /«,  comme 
précédemment.  Cet  angle  /»  était  aussi,  au  même  instant,  la  lon- 
gitude héliocentrique  de  la  planète. 

Un  jour  plus  tard,  la  terre  s'est  transportée  en  Ti ,  ayant  décrit 
autour  du  point  S  l'angle  To  S  T|  ou  r  dans  le  sens  direct.  La 
longitude  du  soleil,  devenue  T«T|S',  s'est  évidemment  accrue 
de  Ja  même  quantité,  et  est  maintenant  /«  +  t. 

Pendant  le  même  temps,  la  planète  s'est  pareillement  déplacée 
sur  son  orbite  propre.  Sa  projection  2o  a  été  transportée  sur  un 
autre  point  Z, ,  en  décrivant  autour  du  soleil  un  certain  angle 
!i  S  2| ,  que  je  désigne  par  c7,  sans  rien  spécifier  pour  le  moment 
quant  à  sa  grandeur,  ni  même  quant  à  son  sens,  oriental  ou  occi- 
dental. Quel  qu'il  soit,  je  mène  la  droite  2,  T, ,  et  je  forme  le 
triangle  2,ST, ,  dans  lequel  l'angle  à  la  terre  E  est  l'élongation 
résultante.  Or  l'observation  prouve  deux  choses  :  i®  le  mouve- 
ment géocentrique  de  longitude  a  été  direct,  c'est-à-dire  que 
Vangle  T*T,  2,  est  plus  grand  que  ToTo2o;  2®  l'élongation  E  est 
occidentale  à  la  droite  T,  S,  comme  on  l'a  représentée  dans  la 
figure.  Discutons  les  conséquences  de  ces  deux  faits. 

Le  premier  se  conçoit  avec  évidence,  si  l'on  veut  admettre  que 
le  mouvement  propre  de  la  planète  sur  son  orbite  a  été  direct,  ce 
qai  met  le  point  2,  à  l'orient  de  2«.  Toutefois  l'accroissement  de 
la  longitude  géocentrique  n'atteste  pas  incontestablement  le  sens 
du  transport;  car  on  devrait  encore  la  trouver  accrue,  si  la  planète 
était  restée  fixe  en  Z«,  ou  même  si  elle  avait  reculé  vers  l'occident 
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sur  UD  des  points  de  l*arc  de  son  orbite  qui  est  contenu  entre  les 
|Minillètes  T«S«,T|S'o.  Mais,  outre  l'incohérence  physi(|ue  qu'il  y 
aurait  a  supposer  de  telles  inversions  du  mouvement  réel,  se  pro- 
duisant ainsi,  avec  une  constante  opportunité,  dans  chaque  point 
quelconque  de  l'orbite  qui  se  présente  successivement  à  la  con- 
jonction ,  la  mûrclie  ré^^uliére  des  longitudes  géoceutriques  tant 
avant  qu'après  cette  époque,  où  elle  devient  plus  rapide  que  dans 
toute  autre,  écarte  le  soupçon  de  discontinuités  pareilles;  de  sorte 
qu'on  peut  considérer  en  toute  assurance  le  point  2,  comme  étant 
à  l'orient  de  £«.  Alors  le  sens  de  Télongation  £  le  plaçant  à  l'occi- 
dent de  la  droite  T,  S  S',  on  voit  que  le  mouvement  angulaire  hé- 
liocentrique  de  la  planète  en  sortant  de  la  conjonction,  exprimé 
par  l'angle  SfSZi,  ou  u,  a  été  direct,  et  moindre  que  £«SS',  ou 
TtfSTi,  ou  T,  qui  représente  le  mouvement  héliocen trique  de  la 
terre  dans  le  même  intervalle  de  temps. 

Ici  Tangle  2,  SS'  ou  t  —  a  est  le  mouvenient  synodique  de  la 
planète  S  ;  en  le  nommant  ?,  nous  aurons  donc 


(2) 


ff  =:  T  —  cr. 


Cette  équation,  relative  aux  planètes  supérieures,  est  analogue  à 
celle  que  nous  avons  trouvée  pour  tes  inférieures  aux  §§17  et  18. 
Elle  n'en  diffère  que  par  l'inversion  de  signe  des  deux  l'Iéments 
qui  composent  er ,  lequel  reste  ainsi  toujours  positif  dans  les  appli- 
cations, quoique  pouvant,  devant  même  offrir  quelques  variations 
de  valeur,  selon  tes  points  des  deux  orbites  entre  lesquels  la  con- 
jonction s'est  opérée. 

îé5.  J'arrive  enfin  à  \sLfig.  4>  ^"^  suppose  la  planète  supérieuiv 
en  opposition  au  soleil  S,  sur  la  droite  loToS.  Un  jour  plus 
tard,  la  terre  arrive  en  T,,  la  planète  en  2|  ;  et  l'élongation  E,  qui 
naît  de  ces  circonstances  est,  d'après  l'observation,  toujours  occi- 
dentale au  rayon  vecteur  ST,  S' ,  mené  du  soleil  à  la  terre ,  dans 
sa  nouvelle  position.  De  là  on  conclut  que  le  mouvement  angu- 
laire héliocen  trique  de  la  planète  2oS2, ,  ou  u,  a  été  direct,  et 
moindre  que ToST,,  ou  t,  qui  exprime  le  mouvement  angulaire 
héliocentrique  de  la  lerre  dans  le  même  temps.  La  longitude  hélio- 
centrique  de  la  planète,  ToSZi,  est  aussi  devenue  évidemment 


plus  grande  que  dans  TuppositioD.  Maïs^  quanl  à  la  longitude  gêo- 
cenlrique  T«T,  2, ,  le  caractère  toujoui^  cccidental  de  Télongation 
E  relativement  à  la  droite  Ti  S',  ne  suffit  pas  pour  décider  si  ellr 
sera  plus  grande  que  Tinitial  ToSSo,  ou  égale,   ou   moindre; 
cQOséquemraent ,  si  la  planète,  vue  de  la  terre,  paraîtra  directe, 
stationnaire  ou  rétrograde.  Car  ici,  comme  dans  \difig.  2,  le  ré- 
sultat dépendra  des  rapports  de  longueur  qu'auront  entre  eux  les 
arcs  2|  2« ,  Ti  T« ,  considérés  comme  très-petiis,  et  comme  paral- 
lèles. Supposez  2«  Z,  plus  grand  que  T«  T, ,  la  marche  de  la  planète 
en  longitude  paraîtra  directe;  supposez-le  égal,  elle  paraîtra  nulle; 
moindre,  elle  paraîtra  rétrograde.  Ce  dernier  cas  est  celui  qui  se 
realise  toujours  pour  les  planètes  supérieures  dans  Topposition, 
comme  pour  les  inférieures  dans  leur  conjonction  inférieure  ;  et 
la  condition  déterminante  de  ce  fait  est  pareille  :  c'est  que  les  lon- 
gueurs absolues  des  arcs  décrits  en  temps  égal  par  les  planètes, 
dans  leurs  orbites  propres,  décroissent  à  mesure  que  ces  corps 
circulent  à  une  plus  grande  distance  du  soleil.  La  loi  de  Kepler, 
que  j'ai  rapportée  §  22,  satisfait  évidemment  encore  à  cette  condi- 
tion, dans  le  cas  actuel,  comme  dans  celui  auquel  nous  l'avions 
d'abord  appliquée.  Car,  pour  les  planètes  supérieures,  p  devenant 
plus  grand  que  /*,  elle  donne  pcr  moindre  que  r-z.  Nous  verrons 
plus  tard  que  cette  même  loi  ne  s'accorde  pas  moins  bien  avec 
les  phénomènes,  quand  on  l'emploie  pour  déterminer  les  portions 
de  cha(|ue  orbite,  dans  lesquelles  une  planète  désignée  doit  pa- 
raître directe,  stationnaire  ou  rétrograde.  Mais  nous  ne  pouvons 
atteindre  ces    détails  qu'après  avoir  établi  toutes  les  conditions 
géométriques    et  numériques  suivant  lesquelles  les  mouvements 
de  circulation  autour  du  soleil  sont  opérés.  Ce  qui  précède  suffira 
pour  en  préparer  l'étude,  en  montrant  les  illusions  optiques  qui 
se  mêlent  à  leurs  apparences  observables,  et  dont  il  faut  avant 
tout  les  dégager. 

Je  reviens  encore  un  moment  à  notre  fig.  4*  Ici,  connue  clans 
layf^.  3,  l'angle  T|S  ï,,  ou  t  —  o,  est  le  mouvement  syiiodique 
de  la. planète.  Ainsi,  en  la  désignant  de  même  par  v,  nous  aurons 
fncore 

1  a  ;  a  =:  T  —  CJ  ; 
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9  devant  avoir  toujours  des  valeurs  positives^  mais  susceptibles 
de  quelques  variations  occasionnelles. 

85  his.  Dans  les  formules  que  nous  venons  d'établir,  les  arcs 
cr,  T  sont  mesurés  à  partir  d*un  même  point  ^x^  de  l'écliptique, 
c'est  pourquoi  on  les  appelle  les  mouvements  diurnes  sidéraux. 
Mais  on  pourrait  se  proposer  aussi,  et  il  est  fréquemment  néces- 
saire, d'évaluer  les  mouvements  diurnes  de  transport  d'une  planète 
ou  de  la  terre  relativement  au  point  équinoxial  mobile.  C'est  ce 
que  Ton  nomme  ses  mouvements  diurnes  périodiques  ou  de  longi- 
tude. Je  les  désignerai  par  fn\x\  pour  les  distinguer  des  sidé- 
raux ydont  il  est  facile  de  les  conclure. 

Nommons,  en  effet,  ^^|;'  la  quantité  angulaire  dont  le  point  équi- 
noxial T  rétrograde  en  un  jour  sur  Técliptique  mobile,  en  vertu 
de  X^. précession.  Ce  mouvement  étant  de  sens  opposé  à  celui  des 
planètes  qui  est  direct,  la  somme  des  deux  composera  leur  mou- 
vement relatif  de  longitude.  On  aura,  par  conséquent, 

et ,  par  suite  , 


TJ    —  T    =  m  T. 


Il  résulte  de  là  que  le  mouvement  synodique  a  peut  s'exprimer 
également  par  la  différence  des  mouvements  périodiques  ou  .viV/r- 
raux  d'une  planète  et  de  la  terre.  Ayant  donc , 

pour  les  planètes  inférieures  : 

(i)         <r  =  CT  —  T,     on  aura  de  même     (i)'      <t  =  u'  — t'; 

pour  les  planètes  supérieures  : 

(2)         fx  ■=  T  —  cT,     on  aura  de  même     (2)'      a  =  t'  —  ta' . 

Dans  les  calculs  de  la  Mécanique  céleste^  la  rétrogradation  du 
point  équinoxial,  sur  l'écliptique  niobilcy  est  supposée  de  5o'' ,  i , 
par  année  julienne  de  365J  ,26.  Ainsi,  quand  nous  voudrons  nous 
conformera  cette  évaluation,  nous  devrons  prendre 

5o"   I 


$^ 
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D'après  une  note  que  j*insère  au  bas  de  cette  page,  à  l'époque 
où  Hipparque  déterminait  les  longitudes  d^étoiles  qui  nous  restent 
de  lui«  la  rétrogradation  annuûllc  du  point  équinoxial  sur  Téclip- 
tiqae  mobile  était  de  ^c^'\Si35']  (*).  On  avait  donc  alors  pour 


(*]  Diaprés  ce  qui  a  «^té  établi  dans  le  tome  l\,  page  337,  ^^  ^^^^  compte 
letenps  1  en  années  juliennes  de  365^  {,  à  partir  du  i***  janvier  1800,  Tare 
de  rétrogradation  du  point  équinoxial  T«  sur  Fècliptique  mobile,  arc  que 
iMis  avons  nommé  ^,  a  Pcxpression  numérique  suivante  : 

if,\  =  -4-  So",  40476  a  t  ■+-  o'joooi  1  agioS  t* , 

00  symboliquement 

Nous  avons  déplus  constaté ,  par  diverses  épreuves ,  page  6t3  et  suiv. ,  que 
cette  expression ,  et  toutes  celles  du  tableau  formé  page  337,  quoique  frétant 
qn^approxlmatlves,  peuvent  être  appliquées  avec  une  suffisante  exactitude 
au  époques  les  plus  anciennes  dont  il  nous  reste  des  observations. 
Cela  posé,  si  Ton  fait  croître  i  d^unc  unité  dans  ^^  on  aura 

ii_^,  —  1ff^    représente  évidemment  la  valeur  de  la  précession  annuelle, 

lor  Técliptique  mobile,  à  une  époque  séparée  du  1**' janvier  1800,  par  le 
nombre  d'années  juliennes  t.  En  la  dé-signant  par  A^^  ,  et  donnant  aux  coef- 
ficients a'  et  h\  les  valeurs  qui  leur  sont  attribuées  à  la  page 337  du  tome  IV, 
il  en  résulte 

(4,3537643) 

a/,  =  -H  So",  q6o527  H- o*,oooQ2  58a  10  /. 

Le  terme  proportionnel  à  t*  donnera  ainsi  la  variation  de  la  précession 
annuelle  sur  Técllptique  mobile,  aux  diverses  époques  que  Ton  voudra  con- 
lidérer. 

Dans  ce  même  tome  IV,  page  608,  nous  avonsdiscuté  trois  déterminations 
ée  longitudes  dVtoilcs  dues  a  Hipparque.  Leur  date  moyenne  comptée  de  1800 
nt  — 19I5.  En  donnant  à  t  cette  valeur,  le  terme  variable  de  ^'p  ^  donne 
—  o^,j(il(kfi',  et  il  en  résulte  pour  la  prccession  annuelle  à  cette  époque 

^'h  =49%  8^357. 

Cette  valeur  surpasse  d<f  o'',i  celle  que  j'avais  donnée  diaprés  Laplace  à  la 
page  137  du  tome  IV;  elle  me  »emblerait  préférable  en  raison  des  données 
plus  pncises  sur  lesquelles  elle  est  fondée. 

Je  saisis  cette  occasion  pour  signaler  une  erreur  d'impression  ,  d'ailleurs 
très  évidente,  qui  a  été  faite  dans  ce  même  tome  IV,  page  6:22.  En  transcri- 
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sa  rétrogradation  diurne 

Cest  la  valeur  que  nous  devons  appliquer  aux  déterminations  de 
ce  temps. 

20.  Pour  compléter  ces  préliminaires,  il  me  reste  à  expliquer 
comment  cm  peut  déterminer,  par  observation,  Finstant  précis  de 
l'opposition  ou  de  la  conjonction  d'une  planète,  ainsi  que  ses  coor- 
données angulaires,  tant  géocentriques  qu'héliocentriques,  à  ce 
même  instant,  sans  employer  d'autres  secours  théoriques  que  les 
Tables  du  soleil,  qui  doivent  être  supposées  préalablement  établies. 

Je  considère  d'abord  ce  problème  au  point  de  vue  de  son  ap- 
plication actuelle.  Je  suppose  l'observateur  établi  dans  un  obser- 
vatoire fixe,  muni  de  tous  les  instruments  de  précision  que  nous 
possédons  pour  déterminer  les  positions  des  astres  et  mesurer  le 
temps.  Alors,  la  méthode  qui  se  présente  le  plus  naturellement, 
et  qui  a  été  longtemps  la  seule  en  usage,  est  la  suivante.  Quelques 
jours  avant,  et  quelques  jours  après  la  concordance  cherchée, 
on  détermine  par  observation  l'ascension  droite  et  la  déclinaison 
de  la  planète,  à  des  instants  connus,  par  exemple  quand  elle  passe 
au  méridien.  Après  avoir  dépouillé  ces  données  des  effets  de  la 
réfraction,  qui  sont  théoriquement  assignables,  on  en  déduit  par 
le  calcul  Irigonométrique  la  longitude  et  la  latitude  apparentes 
de  la  planète,  dans  chaque  observation;  et  d'après  les  variations 
diurnes  de  ces  éléments,  on  calcule,  par  proportion,  l'instant 
auquel  la  longitude  a  dil  devenir  égale  à  celle  du  soleil,  s'il  s'agit 
d'une  conjonction,  ou  en  différer  de  i8o",  s'il  s'agit  d'une  op- 
position . 

J'ai  appelé  ces  coordonnées  apparentes  et  non  pas  géocentri- 

vant  la  valeur  numérique  que  doit  y  avoir  la  quantité  a',  qui  exprime  le 
déplacement  du  point équinoxial  en  ascension  droite,  on  lai  a,  par  méprise, 
applique  les  mêmes  chiffres  de  minutes  et  de  secondes  qui  entrent,  deux 
lignes  plus  haut,  dans  la  quantité  désignée  par  A.  Sa  valeur  véritable  est 
—  4''*^^">7'  ®*  c'®*^  ainsi  qu'elle  a  été  crfcctivement  employée  dans  le 
calcul  de  réduction  de  a'  en  a"  qui  se  trouve  au  haut  de  la  page  Ùl'\. 
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ifuesy  pAvce  que  je  ne  veux,  ni  ne  dois  logiquement  supposer  ici 
que  Ton  connaisse  déjà  les  corrections  de  parallaxe  qu^il  faut 
leur  appliquer ,  pour  les  réduire  aux  valeurs  qu'elles  auraient  si 
la  planète  avait  été  vue  du  centre  de  la  terre,  non  de  sa  surface. 
Par  le  même  motif,  j'admettrai  que  les  Tables  du  soleil,  construites 
en  conformité  avec  les  observations  optiques,  donnent,  à  chaque 
instant,  la  longitude  vraie  et  actuelle  de  cet  astre;  de  sorte  qn*nn 
obtient  la  longitude  héliocen trique  de  la  terre  en  y  ajoutant  i8o**. 
C'est,  en  effet,  ce  que  les  astronomes  ont  cru  et  pratiqué  jusqu'à 
ï;28,  époque  à  laquelle  Bradley  montra  qu'en  vertu  de  la  pro- 
pagation successive  et    non  pas  instantanée  de  la  lumière,   la 
longitude  vraie  du  soleil  est  toujours  plus  grande  d'environ  20" 
qne  celle  qu'on  lui  voit;  de  sorte  qu'il  faut  ajouter  à  celle-ci 
180" -h  20",  et  non  pas  180  seulement,  pour  avoir  la  véritable 
lon^ntude  de  la  terre  à  l'instant  considéré.   Mais  ne  devant  pas 
anticiper  sur  la  découverte  de  ce  fait ,  que  Ton  appelle  Vaherra- 
tion  de  la  lumière,  je  suivrai  provisoirement  l'ancienne  pratique, 
où  cette  rectification  était  ignorée  ;  et  j'établirai  les  lois  générales 
des  mouvements  planétaires  en  la  négligeant  d'abord ,  sauf  à  la 
comprendre  dans  une  approximation  ultérieure,  où  sa  petitesse 
permettra  de  l'introduire,  sans  les  altérer  essentiellement. 

27.  Je  prends  comme  exemple  une  opposition  de  Saturne,  ob- 
servée par  Jacques  Cassini  en  1725.  C'est  le  cas  de  notrafig.  ^  ^ 
sauf  que  le  point  équinoxial  T  s'y  trouvait  dans  une  position  rela- 
tive différente  de  celle  que  je  lui  ai  donnée  dans  le  tracé.  Le  tableau 
suivant  présente  les  longitudes  apparentes  de  la  planète  vue  de  la 
terre,  telles  qu'elles  ont  été  déduites  de  sa  déclinaison  et  de  son 
ascension  droite,  observées  dans  le  méridien  aux  instants  mar- 
qués dans  la  première  colonne.  On  y  a  joint,  pour  les  mêmes 
instants,  les  longitudes  du  soleil  augmentées  de  180",  représen- 
tant les  longitudes  héliocentriques  de  la  terre  ,  qui ,  dans  la  figure , 
équivalent  aux  longitudes  apparentes  du  point  S',  situé  sur  le  pro- 
longement indéfini  du  rayon  vecteur  terrestre,  vers  la  plage  du 
ciel  opposé  au  soleil,  dans  laquelle  Saturne  se  trouvait  alors. 
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DATU  DU  OMBETATIOm. 

ea  temps  rrai  de  Paris, 
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I 

DirriaBRCBS. 
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L. 
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—0.4.44  ou— a84 

^     1  If 

3}8.a8.a 
349.^5.4 

0    1  »               t 
-+-0.57.3  on-h3f2J 

On  voit  que  les  longitudes  de  la  teri*e  ont  été  croissantes  avec  le 
temps.  Mais  celles  de  Saturne  ont  été  décroissantes.  C'est  ce  qui 
arrive  toujours  aux  planètes  supérieures ,  quand  on  les  observe 
dans  les  phases  voisines  de  leur  opposition. 

Soit  :  I  l'intervalle  de  temps  compris  entre  les 
deux  observations  y  exprimé  en  heures. 
On  aura I  =  28,926667; 

u  le  mouvement  horaire  de  Saturne  en 
longitude  géocentrique,  exprimé  en  se- 
condes de  degré {*  =  " ^-  • 

m  le  mouvement  horaire  de  la  terre  en 

longitude  héliocentrique ,  exprimé  de 

3422'' 
même w  =  H — • 

La  concordance  des  longitudes  a  dd  évidemment  arriver  à  une 
époque  comprise  entre  les  deux  dates  rapportées.  Partons  de  la 
première,  et  désignons  par  x  un  intervalle  quelconque  de  temps 
écoulé  depuis  cette  époque ,  x  étant  exprimé  en  heures ,  de  même 
que  h  En  considérant  les  mouvements  horaires  p  et  m ,  comme 
s'étant  soutenus  Fun  et  l'autre  avec  uniformité,  durant  l'inter- 
valle total  I,  lorsque  l'intervalle  partiel  x  se  sera  écoulé ,  la  longi- 
tude géocentrique  de  Saturne  sera  devenue  /,  +  pi  jr ,  et  celle  de  la 
terre,  vue  du  soleil  L,  +  mx.  Comme  la  condition  de  la  phase  cher- 
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rhée,  est  qu'elles  se  trouvent  égales,  la  détermination  de  l*incon* 
nue  X  résultera  de  cette  condition  mème^  en  posant 

/i  -f-  |i  jc  =  L,  -4-  mx , 
d'où 


-a^> 


et  en  remplaçant  les  symboles  littéraux  parleurs  valeurs  numé- 
riques y4>n  obtiendra 

'  =  ï  5^^  =  +  9N0774'  =  9"  4"  38^676. 

Ce  calcul  s'efîectue  facilement  par  les  Tables  de  logarithmes  or- 
dînaûres.  Le  temps  x ,  étant  ajouté  à  la  première  date,  donnera  celle 
de  lV>pposition  qui  sera ,  en  négligeant  les  fractions  de  seconde  , 

1520  juillet  10    21^6"  1 5*. 

Alors  on  pourra  calculer  le  produit  ftx  ou  —  284".  r»   que  Von 

trouvera  égal  à  —  107*', 74,5  ou  —  i'.48";  et  en  l'ajoutant  à/, 
avec  son  signe  propre,  ce  qui  exige  qu'on  l'en  retranche ,  on  aura 
la  longitude  géocentrique  de  Saturne ,  à  l'instajat  de  l'opposition 
même,  laquelle  sera 

/, -h  1*4^=343»  49' 40". 

C'est  le  résultat  auquel  Cassini  arrive.  Il  est  évident  que  l'on  calcu- 
lerait de  même  Tinstant  précis  d'une  conjonction ,  pour  laquelle  on 
aarait  des  observations  antérieures  et  postérieures,  faites  à  peu  de 
distance  de  cette  phase.  On  ne  peut  pas  en  obtenir  de  telles,  pour 
les  planètes  supérieures,  parce  que  les  plans  de  leurs  orbites  sont 
si  peu  inclinés  sur  Técliptique ,  que,  lorsqu'elles  approchent  de  la 
coBJonctioD,  elles  se  projettent  sur  des  points  du  ciel  trop  peu 
écartes  ilu  disque  de  cet  astre  pour  que  son  éclat  permette  de  les 
distinguer.  On  ne  peut  continuer  ili  les  suivre,  ou  parvenir  à  les 
revoir,  qu'à  des  distances  angulaires  fort  notables  autour  de  la 
conjonction  ;  et  alors  les  réductions  qu'il  faudrait  faire  subir  aux 
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observations  pour  les  ramener  à  celte  phase,  rendraient  la  déter- 
mination physique  de  celle-ci  peu  certaine.  Heureusement  les  op- 
positions Y  suppléent  autant  qu*il  est  nécessaire ,  puisque ,  s^opé- 
rant  successivement  sur  toutes  les  diverses  portions  des  orbites , 
elles  suffisent  pour  déceler  toutes  les  inégalités  des  mpuvements 
angulaires.  Ces  phénomènes  s'opèrent  d*a illeurs  dans  des  condi- 
tions qui  en  rendent  l'observation  particulièrement  facile,  parce 
que  y  lorsquUls  se  produisent,  la  planète  passe  dans  le  méridien  su- 
périeur, vers  minuit.  Les  conjonctions  des  planètes  inférieures. 
Mercure  et  Venus,  sont  seules  pratiquement  observables,  surtout 
celles  que  l'on  appelle  inférieures ,  où  ces  astres  se  rapprochent  le 
plus  de  nous.  Le  ralcul  de  ces  phénomènes  est  exactement  pareil 
à  celui  que  nous  venons  d'exposer  pour  les  oppositions. 

C'est  quand  Mercure  cl  Vénus  passent  dans  leurs  conjonctions, 
que  Ton  voit  occasionnellement  ces  astres  se  projeter  comme  de 
petites  taches  noires  sur  le  disque  du  soleil.  Cela  arrive  lors- 
qu'elles se  trouvent  alors  assez  proches  des  nœuds  de  leurs  or- 
bites pour  que  leur  latitude  apparente,  vue  de  la  surface  de  la 
terre ,  se  trouve  moindre  que  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil. 
Ces  phénomènes,  qui  ont  une  très-grande  importance  en  astrono- 
mie, sont  appelés,  par  abréviation ,  les  passages  de  Mercure  et  de 
Vénus,  Nous  en  discuterons  plus  loin  les  détails.  Ici  je  dois  me  bor- 
ner à  les  annoncer  comme  de  simples  faits. 

88.  Le  calcul  des  oppositions  et  des  conjonctions,  tel  que  je  viens 
de  le  présenter  dans  l'exemple  précédent ,  n'est  qu'approximatif. 
Pour  lui  donner  toute  la  précision  qu'il  exige ,  et  dont  il  est  sus- 
ceptible, il  tant  y  employer  certaines  précautions,  comme  aussi 
lui  ajouter  un  perfectionnement  essentiel,  dont  je  n'ai  pas  voulu 
parler  d'abord ,  pour  montrer  dans  toute  sa  simplicité  le  principe 
fondamental  sur  lequel  il  repose:  d'autant  que  ce  perfectionnement 
n'y  peut  être  apporté  que  dans  une  seconde  approximation. 

La  première  précaution  à  prendre,  c'est  d'établir  ces  phénomènes 
de  concordances  relativement  au  soleil  vrai,  et  non  pas  au  soleil 
moyen ,  comme  le  faisait  Ptolémée ,  et  après  lui  Tycho.  Ce  fut 
Kepler  qui  le  premier  les  reporta  au  soleil  vrai,  se  fondant  sur 
la  nécessité  d'obtenir  les  directions  des  ravons  vecteurs  menés  du 
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ceotre  réel  de  cet  astre  à  la  planète ,  pour  connaître  suivant  quelles 
lois  de  mouvement  elle  circule  autour  de  lui.  11  eut  à  soutenir  des 
luttes  irès-vives  pour  introduire  cette  amélioration  dans  la  mé- 
thode, et  Tycho  n'y  donna  jamais  son  assentiment.  Sa  distinction 
aoniiétéà  peu  près  indifférente,  si  les  oppositions  n*a valent  dû 
senirqu*à  établir  les  durées  des  révolutions  des  planètes,  et  à 
coDsUnire  des  Tables  qui  reproduisissent  arithmétiquement  leurs 
positiofis.  Cétait  à  cela  que  s'était  bornée  Tainbition  des  astro- 
BOffies,  jusqu'au  temps  de  Kepler.  Personne  avant  lui,  pas  même 
Copernic,  n'avait  osé  prétendre  à  substituer  partout,  aux  lois  em- 
piriques des  mouvements,  les  lois  physiques,  suivant  lesquelles 
ils  s'opèrent  en  réalité. 

Une  autre  précaution  qu'il  est  presque  superflu  de  rappeler 
aujourd'hui ,  c'est  que  les  longitudes  sur  lesquelles  on  établit  les 
<vojooctions  ou  les  oppositions  soient  conclues  d'observations 
de  hauteur  et  de  passage  ayant  subi  toutes  les  corrections  reconnues 
maintenant  nécessaires  pour  réduire  les  lieux  apparents  des  astres 
^  leurs  lieux  vrais,  vus  du  centre  de  la  terre.  Au  temps  de  Kepler 
on  se  bornait  à  y  corriger  l'effet  du  mouvement  de  précession  que 
Ion  supposait  uniforme,  l'effet  de  la  réfraction  atmosphérique 
imparfaitement  évalué,  le  déplacement  optique  occasionné  par  la 
parallaxe  qui  s'estimait  empiriquement.  Il  n'en  pouvait  être  au- 
^iviDtDt  alors.  La  parallaxe  qu'il  faut  appliquer  h  chaque  lieu  ap- 
parent d'une  planète ,  est  l'angle  sous  lequel  le  i^yon  terrestre 
<IQi  aboutit  au  zénith  de  l'observateur  est  vu  du  centre  de  la 
planète,  à  la  distance  où  elle  se  trouve  de  la  terre.  Or  ces  distances 
^  peuvent  être  connues,  pour  chaque  instant  donné,  qu'après 
<]Q'on  a  établi  les  lois  de  la  circulation  des  planètes  autour  du  so- 
leil dans  leurs  orbites  proj^res ,  les  dimensions  relatives  de  ces  or- 
^tcs,  et  que  l'on  est  parvenu  à  évaluer  la  distance  absolue  d'une 
dVIJes  à  la  terre,  en  parties  du  rayon  terrestre  à  un  instant  connu. 
Ces  lois  et  ces  rapports  ont  été  découverts  par  Kepler,  sans  avoir 
ooe  appréciation,  ni  même  une  notion  exacte,  des  distances 
alttolues:  de  sorte  qu'il  n'a  pu  y  employer  que  des  lieux  apparents 
Don  corrigés,  ou  mal  corrigés,  des  parallaxes  actuelles  propres  à 
chaque  planète.  Heureusement  ici,  comme  dans  la  plupart  des 

3.. 
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grands  phénomènes  astronomiques,  le  cercle  vicieux  est  sauvé 
par  la  petitesse  des  termes  correctifs  qui  complètent  la  détenni- 
nation  rigoureuse ,  ce  qui  permet  de  les  négliger  dans  une  pre- 
mière approximation,  sans  que  les  lois  générales  s'en  trouvent 
dénaturées.  Pour  les  parallaxes  planétaires  en  particulier,  on  peut 
constater  ce  caractère  de  petitesse,  en  jetant  les  yeux  sur  le  tableau 
suivant  où  j'ai  rassemblé ,  par  anticipation ,  leurs  plus  grandes  et 
plus  petites  valeurs,  telles  que  nous  savons  les  déterminer  aujour- 
d'hui ,  en  y  joignant  l'indication  des  circonstances  dans  lesquelles 
ces  deux  extrêmes  se  réalisent,  pour  le  soleil  et  les  cinq  anciennes 
planètes,  les  seules  que  nous  devions  ici  considérer. 

Le  solûil, 

La  terre  aphélie.   Parallaxe  miniuinm . .  8'',4359 

La  terre  périhélie.   Parallaxe  maximum .  S'',^ik^i 

Planètes  inférieures, 

La  terre  aphélie,  planète  aphélie,  en 
conjonction  supérieure.  Parallaxe  mi-  mikccrk.     venus. 

nimum 5*  ,8  4''>9 

La  terre  périhélie,  planète  aphélie ,  en 
conjonction  inférieure.  Parallaxe  maxi- 
mum   i6*,6        33*,C 

Planètes  supérieures. 

La  terre  aphélie,   planète  aphélie,   en 
conjonction  avec  le  soleil.   Parallaxe     mars,    jcpiter.  SATtRM. 
minimum 3",^        i'',3        o'jS 

La  terre  aphélie,  planète  périhélie,  en  op- 
position au  soleil.  Parallaxe  maximum.     a3'',5        2*,2        i",! 

Au  temps  de  Kepler ,  et  plus  d'un  siècle  après  encore ,  on  dé- 
terminait les  époques  des  oppositions  et  des  conjonctions ,  par  une 
simple  proportionnalité ,  comme  nous  l'avons  fait  pour  Jupiter 
dans  le  §  27.  Mais  depuis  on  a  rendu  ces  déterminations  plus 
précises,  en  y  faisant  concourir  plusieurs  observations  faites  à 
peu  de  distance  du  phénomène,  comme  je  l'ai  expliqué  pour  les 
équinoxes  et  les  solstices  aux  pages  32-35  du  tome  IV.  Supposons, 
par  exemple, qu'il  s'agisse  d'une  opposition  de  Jupiter.  On  possède 
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aujounrhui  des  Tables  de  cette  planète  qui  donnent  déjà  très- 
approximativement  sa  longitude  géocentrique  pour  tout  instant 
assigné.  Comme  elles  sont  fondées  sur  des  lois  de  mouvement 
condnuestttrévolutiveSy  leurs  erreurs  locales  ne  peuvent  pas  varier 
par  sauts  brusques.  Elles  doivent  rester  sensiblement  constantes 
pendant  des  intervalles  de  temps  peu  étendus.  Ceci  admis,  soit  L 
une  longitude  géocentrique  de  Jupiter,  conclue  d'observations 
faites  à  Tinstant  /,  peu  éloigné  de  Topposition ,  et  nommons  L,  la 
valeor  que  les  Tables  assignent  à  cette  longitude  pour  le  même 
instant.  Leur  erreur  locale ,  déduite  do  cette  comparaison  , 
sera  L  —  L,  ;  et  Ton  peut  admettre  que ,  de  là  jusqu'à  Topposition, 
elle  restera  sensiblement  la  même.  Cherchez  alors  par  ces  Tables  la 
longitude  Lt  qu'elles  indiquent  pour  le  moment  de  l'opposition. 
La  différence  L,  —  L,  pourra  être  considérée  comme  exempte 
d'en-eur.  Donc,  en  l'ajoutant  à  la  longitude  L,  observée  hors  de 
Topposition  ,  la  somme  L  -h  L0  — L|  exprimera  la  valeur  qu'on 
lui  aurait  trouvée  si  l'observation  eût  été  faite  dans  l'opposition 
précise.  Toutes  les  observations  peu  antérieures  ou  postérieures 
à  ce  phénomène  pouvant  j  être  ainsi  réduites,  le  résultat  moyen 
conclu  de  leur  ensemble  sera  évidemment  plus  assuré  que  si  on 
l'aTait  déduit  d'une  seule,  parce  que  leurs  erreurs  individuelles 
devront  s'y  compenser  en  partie  ou  en  totalité. 

Dans  l'état  actuel  de  l'astronomie  planétaii*e,  les  corrections 
des  Tables  s'obtiennent  par  une  méthode  d'une  application  plus 
générale,  que  j'exposerai  en  son  lieu.. 

i8  bis.  Apres  avoir  montré  comment  on  détermine  aujourd'hui 
^  oppositions  et  les  conjonctions  à  l'aide  des  instruments  et  des 
méthodes  modernes,  il  ne  sera  pas  inutile  d'indiquer  les  moyens 
que  les  astronomes  de  l'antiquité  employaient  pour  reconnaître 
et  constater  les  éj^oques  de  ce  premier  genre  de  phénomènes,  le 
sral  qui  leur  fût  accessible,  puisque  les  conjonctions  ne  sont  pas 
<^rvables  à  la  vue  simple.  En  effet,  nous  avons  reçu  d  eux  les 
mouvements  moyens  des  cinq  anciennes  planètes,  déjà  si  approxi- 
nutivement  évalués,  que  l'on  ne  trouve  à  y  faire  que  de  très-petites 
corrections.  C'est  une  avance  immense  qu'ils  nous  ont  léguée, 
puisque  ces  moyens  mouvements  sont  la  base  fondamcnlalc  de 


38  ASTItONOHIC 

toute  i'astMDomie  planétaire.  Il  importe  donc  de  savoir  comment 
ils  ont  pu  les  établir. 

Pour  déterminer  les  positions  du  soleil ,  de  la  lune  et  des  pla- 
nètes relativement  aux  étoiles ,  ou  celles  de  ces  astres  mobiles 
relativement  les  uns  aux  autres,  Ptolémée  employait  un  instrument 
appelé  Vastrolabcy  qu'il  décrit  au  chap.  I  du  livre  Y  de  VAlmagcste, 
Il  consistait  en  un  assemblage  de  cercles  métalliques  évidés  à 
rin teneur ,  divisés  sur  leur  contour,  tournant  ensemble  autour 
d*nn  axe  idéal  fixé  dans  le  plan  du  méridien  parallèlement  à  Taxe 
de  rotation  diurne,  et  tellement  ajustés,  que  Tun  d*eux  représen- 
tant récliptique  pouvait  être  mis  en  coïncidence  avec  ce  cercle 
céleste  dans  toutes  les  positions  que  celui-ci  se  trouvait  successi- 
vement occuper  au-dessus  de  Thorizon ,  à  chaque  instant.  A  cet 
écliptique  matériel  étaient  adaptés  deux  cercles  de  latitude  A ,  A, , 
mobiles  autour  de  ses  pèles ,  et  pouvant  ainsi  être  ramenés  à  vo- 
lonté sur  tous  les  points  de  son  contour.  L*un,  A| ,  contenait  un 
cercle  intérieur,  mobile  dans  son  plan,  lequel  portait  aux  extré- 
mités d*un  de  ses  diamètres  deux  pinnules,  alignées  sur  son  centre; 
de  manière  qu'en  dirigeant  la  ligne  visuelle  ainsi  définie  vers  un 
point  quelconque  du  ciel,  la  division  tracée  sur  le  cercle  intérieur 
faisait  connaître  la  latitude  de  ce  point.  L*instrument  étant  ainsi 
établi ,  lorsque  l'on  pouvait  apercevoir  simultanément  le  soleil, 
ou  une  étoile  située  dans  l'écliptique  céleste,  et  la  lune  ou  une 
planète ,  on  amenait  Técliptique  matériel  à  passer  par  le  soleil 
ou  par  l'étoile,  et  l'on  fixait  le  cercle  de  latitude  A  au  point  d'in- 
tersection. Puis  on  amenait  le  cercle  mobile  A|  sur  l'astre  qu'on 
voulait  leur  comparer,  et  l'on  dirigeait  les  pinnules  vers  lui,  en 
'  maintenant  la  coïncidence  sur  A  ;  cela  faisait  connaître  à  cet  in- 
stant sa  latitude  absolue,  et  sa  différence  de  longitude  avec  le  soleil 
ou  l'étoile  auxquels  on  l'avait  ainsi  rapporté.  La  longitude  absolue 
de  ceux-ci  étant  censée  connue  pour  l'instant  de  l'observation, 
Ton  en  concluait  celle  de  l'autre. 

En  réitérant  la  même  manœuvre  sur  une  planète  supérieure, 
pendant  plusieurs  nuits  consécutives,  dans  les  temps  où  on  U 
voyait  se  lever  un  peu  après  le  coucher  du  soleil ,  ou  se  coucher 
un  peu  avant  son  lever,  on  en  pouvait  conclure,  par  une  interpo- 
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ktioD  ùâie  j  rinsUnI  où  elle  se  trouvait  en  opposition  exacte  avec 
iui^  à  peu  pi^-s  comme  nous  le  faisons  nous-mêmes,  si  ce  n'est 
qae  les  différences  diurnes  des  longitudes  étaient  mécaniquement 
niesarées  par  Tastroiabc  bien  moins  exactement  que  nous  ne  les 
«jbleoons.  C*est  ainsi  que  Ptoléniée  a  déterminé  les  oppositions 
qu*il  dit  avoir  observées  lui-même.  Il  semble  insinuer  que  Tastro- 
labe  aurait  été  inventé  par  lui.  Mais  comme  il  rapporte  des  oppo- 
sitions observées  par  Hipparque ,  dont  les  éléments  sont  donnés 
czacleroent  sous  la  même  forme ,  il  est  vraisemblable  qu'il  n'a 
faitqn'en  continuer  et  s'en  approprier  Tusage. 

Ptolémée  s*est  également  servi  de  l'astrolabe  pour  déterminer 
Icsmaxima  d'élongation  des  planètes  inférieures,  dont  les  con- 
jonctions ne  sont,  pas  observables  à  la  vue  simple.  Il  est  encore  à 
présumer  qu*Hipparque  l'avait  précédé  dans  cette  application ,  qui 
lui  devenait  néi^essaire  pour  obtenir  les  périodes  moyennes  de  ces 
phénomènes  que  Ptolémée  rapporte  d'après  lui,  et  que  nous 
aurons  tout  à  Theure  l'occasion  d'exposer. 

Mais  il  faudrait  faire  remonter  l'emploi  de  cet  instrument  beau- 
coop  plus  haut,  si  Ton  voulait  supposer  que  les  données  anciennes 
qa'Uipparque  a  fait  entrer  dans  ses  calculs  des  mouvements  moyens 
ont  été  obtenus  ainsi.  Toute  l'antiquité  nous  atteste  que  depuis 
des  temps  très-reculés  les  Chaldéens  et  les  Égyptiens  observaient 
tfodâment  les  levers  du  soleil,  de  la  lune,des  étoiles  et  des  planètes. 
An  chap.  V  du  livre  IV  de  VAlmagestc,  Ptolémée  emploie  trois 
^ipses  de  lune  qu'il  AïKaQoir  choisies  parmi  celles  qui  ont  été  obscr- 
^  par  les  Chaldéens  a  Babflone;  et ,  ajoute-t-il,  //  est  écrit  que  la 
plus  ancienne  de  ces  trois  arriva  dans  la  i*"*  année  du  roi  assv- 
rieo  Mardoccmpal ,  laquelle  remonte  à  77.0  <ins  avant  l'ère  chré- 
tienne, n  ne  leur  a  pas  cmpiiinté  d'éclipsés  de  soleil ,  qui  ne 
pouvaient  lui  servir  pour  l'établissement  de  ses  théories,  d'où  l'on 
ne  doit  nullement  conduire  qu'ils  n'en  auraient  ni  vues,  ni  men- 
tionnées dans  leurs  registres.  Le  seul  établissement  de  la  période 
luni-solaire  de  6585^  7  suppose  une  longue  série  d'observations 
attentivement  suivies  et  comparées.  Quant  aux  levers  et  aux 
couchers  des  planètes,  Ptolémée,  au  chap.  VII  du  livre  XIII, 
«"«^connaît  que  les  meilleures  observations  de  ers  pliénoroénes,  et  les 
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plus  nombreuses ,  ont  été  faites  par  les  Chaldéens  sur  le  parallèle 
de  la  Phénicie;  et  par  les  Égyptiens,  ainsi  que  par  les  Grecs,  sur 
des  parallèles  peu  différents.  A  la  vérité,  au  chap.  II  du  livre  IX, 
il  expose  arec  raisoti  les  incertitudes  que  ce  genre  d*observations 
présente  pour  la  détermination  des  inégalités  planétaires.  Mais 
il  ne  dit  pas  l'utilité  dont  elles  ont  pu  être  pour  déterminer  les 
périodes  des  mouvements  moyens;  et  sur  ce  point ,  je  crois  essen- 
tiel de  suppléer  à  son  silence.  Car  sans  ce  secours  il  me  semble- 
rait inexplicable  qu'Hipparque  eût  pu  déterminer  ces  périodes 
aussi  exactement  que  je  montrerai  qu'il  Ta  fait. 

28  ter.  Pour  justifier  cette  assertion,  je  considérerai  d'abord  les 
oppositions  des  planètes  supérieures,  et  je  prends  comme  exemple 
celle  de  Jupiter.  Aux  époques  où  elles  arrivent,  Jupiter  se  lève 
quand  le  soleil  se  couche,  et  se  couche  quand  il  se  lève.  On  ne 
peut  l'apercevoir  à  la  vue  simple,  à  ces  deux  instants.  Mais 
quelques  jours  antnt  l'opposition,  Jupiter  se  lève  après  i\ue\e 
soleil  est  couché,  comme  la  fig,  5,  PL  II y  le  représente,  et  il  est 
perceptible  alors  à  l'horizon  oriental  |  si  l'abaissement  vertical  du 
soleil,  au  dessousde  l'horizon,  atteint  ou  excède  une  certaine  limite 
angulaire  que  je  désignerai  par  H..  Cette  limite  est  nécessairement 
différente  pour  les  différentes  planètes,  en  raison  de  leur  éclat  iné- 
gal. Mais,  dans  les  démonstrations  que  je  vais  avoir  ici  à  exposer, 
nous  n'aurons  pas  besoin  de  lui  assigner  des  valeurs  numériques.  Il 
sufïïra  d'admettre  généralement  que  l'on  attribue  au  symbole  H| 
celle  qui  convient  à  chaque  planète,  dans  les  conditions  d'aspect 
où  on  la  suppose  actuellement  placée  relativement  an  soleil  et  à 
l'observateur. 

Revenons  à  la  fig,  5.  Elle  est  construite  en  projection  ortho- 
gonale sur  le  plan  du  vertical  d'est  et  ouest ,  coupant  celui  de 
l'horizon  local,  suivant  la  droite  HH|.  T  y  désigne  la  terre,  J  Ju- 
piter se  levant  à  l'orient ,  et  0  le  soleil  placé  au  même  instant 
sous  l'horizon  occidental ,  à  un  degré  d'abaissement  vertical  que  je 
suppose  d'abord  plus  grand  que  H,.  Dans  ces  circonstances,  on 
veiTa  Jupiter  quand  il  se  lève.  Mais  on  ne  le  verra  pas  quand  il  se 
couche,  parce  que  l'angle  JTQ  étant  moindre  que  i8o^,  lorsque 
le  roouvemenl  révolutif  de  la  sphère  céleste  ramènera  le  soleil  à 
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rborizon  oriental ,  Japiter  se  trouvera  au-dessas  de  cet  horizon  en 
Ji,  ce  qui  le  rendra  invisible.  Le  replaçant  donc  à  son  lever  en  J  , 
et  le  soleil  en  Q,  l'excès  du  mouvement  propre  de  cet  astre  sur 
cdaideJfera  que  de  jour  en  jour,  ou  p1ut6t  de  soir  en  soir,  l'angle 
JUfTO  deviendra  moindre  que  dans  la  première  observation;  et 
quand  il  aura  atteint  la  limite  Bi ,  Jupiter  sera  visible  à  son  lever 
du  soîr,  pour  la  dernière  Jois,  Soit  E,  la  date  de  jour  et  d'heure 
à  laquelle  on  observe  ce  dernier  lever  visible  ;  et  désignons  par  E 
«Se  de  l'opposition  suivante  qui  s'opérera  quand  le  soleil  se  cou- 
diera  dans  l'horizon  TH| ,  Jupiter  se  levant  en  J.  £|  précédera  £ 
d'oD  certain  intervalle  de  temps  t^ ,  qui  sera  celui  que  le  soleil  em- 
ploiera pour  remonter  l'arc  limite  d'abaissement  H,,   par  l'excès 
de  son  mouvement  propre  sur  celui  de  Jupiter.  On  aura  doric 

(i)  E  =  E,  4- 1„ 

oàf,  a  une  valeur  déterminée  qui  reste  inconnue. 

A  Tinstant  E  l'angle  JT0  est  devenu  égal  à  180**^  Par  consé- 
quent, si  Ton  construit  \tifig.  6  sur  le  même  mode  de  pix>jec- 
tioQ  que  la  fig.  5  ^  et  qu'on  y  suppose  Jupiter  se  couchant  en 
J,  à  ce  même  instant  le  soleil  sera  en  H ,  dans  l'horizon  opposé. 
Mais  le  mouvement  propre  de  cet  astre  continuant  d'agir  sur  lui 
dans  le  même  sens  que  précédemment ,  il  se  trouvera  progressive- 
ment de  plus  en  plus  abaissé  sous  l'horizon  oriental ,  quand  Jupi- 
ter se  couchera  en  J.  11  arrivera  donc  ainsi  un  jour  où  cet  abais- 
seoient  vertical  atteindra  la  limite  H| ,  et  alors  Jupiter  deviendra 
visible  à  son  coucher  pour  la  première  fois.  Soit  Ë,  la  date  de  jour 
et  d'heure ,  à  laquelle  on  observe  ce  premier  coucher  visible  du 
nuitio.  £  précédera  Es  d'un  certain  intervalle  de  temps  f,  qui  sera 
celui  que  le  soleil  aura  employé  pour  descendre  l'arc  limite  d'a- 
baissement Hi  par  l'excès  de  son  mouvement  propre  sur  celui  de 
Jupiter.  On  aura  donc  alors 

(2)  £=:£,  —  r,. 

Dans  ce  second  cas,  l'angle  QTJ  étant  moindre  que  180®,  lorsque 
le  mouvement  révolutif  de  la  sphère  céleste  ramènera  Jupiter 
dans  l'horizon  oriental  iJ ,  le  soleil  se  trouvera  au-dessus  de  ce 


4^  ASTnOROMlE 

plan,  dans  la  position  Qi,  par  conséquent  Jupiter  ne  sera  plus 
visible  à  son  lever. 

A  la  rigueur  t^  est  différent  de  fi ,  parce  que  Texcès  du  mouve- 
ment propre  du  soleil  sur  celui  de  la  planète  n'est  pas  identique- 
ment le  même  aux  deux  époques  E| ,  E3.  Mais  comme  elles  ne  sont 
séparées  l'une  de  l'autre  que  par  un  petit  nombre  de  jours ,  l'er- 
reur que  l'on  commettrait,  en  le  supposant  égal,  sera  fort  petite, 
et  probablement  au-dessous  de  celles  que  comportent  les  obser* 
valions  des  deux  phases  limites.  En  admettant  celte  tolérance ,  on 
aura 

£  =  1(E.  H-E,). 

On  conclura  donc  ainsi  très-approximadvement  l'instant  de  l'oppo- 
sition par  des  observations  faites  à  la  vue  simple. 

28  quater,  Hîpparque  eu  a-t-il  trouvé  de  telles ,  qui  lui  pa- 
russent assez  sûres  pour  être  employées  immédiatement?  Nous  l'i- 
gnorons. Mais  quand  il  a  voulu  déterminer  les  durées  moyennes 
des  révolutions  synodiques,  ce  qui  est  un  des  résultats  les  plus  im- 
portants que  nous  ayons  de  lui,  il  a  pu  très-légitimement  les  con- 
clure des  retours  de  chaque  planète  à  une  même  phase ,  soit  de 
lever  du  soir,  soit  découcher  du  matin,  en  combinant,  par  couples, 
des  époques  E,  ou  E, ,  qui  comprissent  entre  elles  des  révolu^ 
tions  complètes  ou  presque  complètes  de  la  planète  dans  son  or- 
bite propre.  Or  cette  condition  d'accouplement  est  précisément 
celle  qu'il  s'est  imposée  dans  tous  ses  calculs  des  périodes  plané- 
taires ,  et  je  montrerai  plus  loin  comment  il  est  parvenu  à  la  rem- 
plir. 

Il  a  pu  encore ,  sous  cette  même  condition ,  obtenir,  quoique 
plus  difficilement ,  des  résultats  analogues  pour  les  planètes  infé- 
rieures, par  les  observations  de  leurs  retours ,  à  leurs  plus  grandes 
élongations  de  même  sens  et  d'égale  amplitude.  C'était  le  seul 
clément  de  comparaison  que  les  procédés  pratiques  de  son  temps 
pussent  lui  fournir. 

Je  suis  entré  dans  ces  détails,  parce  que  les  périodes  d*Hippar- 
que  ont  été  la  base  fondamentale  de  toute  l'astronomie  planétaire. 
Nous  reconnaîtrons  bientôt  qu'elles  sont  d'une  précision  à  |>eine 
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croyable.  Il  m'a  paru  indispensable  de  faire  connaître  exactement 
la  nature  des  données  d*où  il  a  pu  les  conclure. 

Sectiok  n.  —  Détermination  expérimentale  des  moui^e^ 
ments  moyens  synodiqueSy  périodiques  et  sidéraux  des 
cing  planètes. 

S9.  La  révolution  synodique  d'une  planète  est  Tintervalle  de 
temps  q'ii  s* écoule  entre  deux  de  ses  retours  consécutifs  à  Top* 
posidoo  ou  à  la  conjonction.  La  révolution  périodique^  et  la  révolu- 
tion  sidérale  sont  les  intervalles  de  temps  que  la  planète  emploie , 
€0  décrivant  son  orbite  propre ,  pour  revenir  k  une  même  longi- 
tade  comptée  de  Téquinoxe  mobile,  ou  d*un  point  de  Técliptique 
absolument  ûxe.  Le  premier  genre  de  révolution  est  le  seul  qui 
s  observe  immédiatement.  Les  deux  autres  s\m  concluent  par  le 
«calcul  numérique ,  quand  on  a  établi  les  lois  du  mouvement  réel  de 
la  terre,  ou  du  mouvement  apparent  du  soleil.  ?Ious  avons,  dans 
ce  qui  précède ,  tous  les  éléments  nécessaires  pour  effectuer  cette 
déduction. 

SO.  Je  prends  d'abord  comme  exemple  une  planète  supérieure 
partant  de  l'opposition.  Conformément  aux  notations  que  nous 
ivons  établies  dans  la  section  précédente ,  soit  tr  le  mouvement  sy- 
nodique  diurne  de  la  planète,  compté  de  cet  instant;  cr  son  mouve- 
loent  diurne  héliocen  trique,  et  t  celui  de  la  terre,  l'un  et  l'autre 
^déraux.  D'après  ce  que  nous  avons  démontré  §  25 ,  il  y  aura 
^treces  trois  quantités  la  relation  générale 

(î)  c  =  r  —  CI. 

Laissons  ces  mouvements  se  continuer  pendant  un  temps  connu 
ff  et  désignons  par  de  grandes  lettres  correspondantes ,  2 ,  e ,  n  , 
'(S  angles  respectifs  qu^ils  auront  fait  simultanément  décrire,  dans 
les  conditions  réelles  d'uniformité  ou  de  variabilité  qui  ont  pu 
naturellement  y  exister.  Ces  angles  résultants  auront  entre  eux 
nne  relation  de  sommes,  tout  à  fait  pareille  à  la  précédente.  Ce 
qui  donnera  de  même 

[2]  2=e  — n. 
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Supposons  que  l'on  observe  les  instants  du  retour  de  la  planète 
à  une  ou  plusieurs  oppositions  consécutiyes.  2  se  composera  d*un 
certain  nombre  de  circonférences  entières ,  qui  sera  connu  par  ces 
observations,  e  pourra  se  calculer  par  la  théorie  du  mouvement 
de  la  terre ,  puisque  ce  sera  l'angle  total  qu'elle  aura  décrit  autour 
du.  soleil  f  en  vertu  de  son  mouvement  sidéral ,  pendant  l'inter- 
valle de  temps  /  compris  entre  les  oppositions  que  Ton  a  choisies 
pour  termes  extrêmes.  Ces  deux  éléments  étant  ainsi  connus,  Té- 
quation  [l]  donnera  l'angle  total  n  que  la  planète  a  dû  décrire 
par  son  mouvement  sidéral  propre  ^  dans  le  même  intervalle  de 
temps. 

Établissons  maintenant  l'équation  (2),  entre  les  mouvements 
diurnes  périodiques,  ou  de  longitude  m'^  r%  comptés  de  Téquinoxe 
mobile,  comme  dans  le  §  2tf  bis.  Elle  deviendra 

Alors,  son  application  continuée  pendant  le  temps  ^  donnera  en 
somme 

[2]'  2  =  e'  — ri', 

0'  et  n'  étant  les  arcs  de  longitude  que  la  terre  et  la  projection 
de  la  planète  sur  Téclip tique  ont  décrits  à  partir  du  point  éqni- 
noxial  mobile  pendant  le  temps  /.  Si  r  comprend  un  nombre  entier 
connu  d'oppositions,  2  se  composera  du  même  nombre  de  circonfé- 
rences complètes.  L'arc  6'  pourra  s'évaluer,  étant  celui  que  la  terre 
décrit  en  longitude  pendant  le  temps  i,  en  vertu  de  son  mouve- 
ment tropique.  L'équation  donnera  donc  II',  c'est-à-dire  Tare  dé- 
crit par  la  planète  parallèlement  à  l'écliptique ,  en  vertu  de  son 
mouvement  périodique,  pendant  le  même  temps  t. 

Mais  dans  ces  deux.cas  d'applii::alion,  il  y  a  une  précaution  im- 
portante à  prendre,  pour  que  les  équations  [2]  ou  [2]'  donnent 
des  valeurs  de  n  ou  de  n'  réellement  moyennes,  c'est-à-dire  dans 
lesquelles  les  inégalités  du  mouvement  propre  de  la  planète ,  aient 
dû  détruire  mutuellement  leurs  effets  individuels.  Cette  compen- 
sation s'opérera  évidemment  par  un  artifice  très-simple  et  unique, 
lequel  n'a  pas  échappe  à  la  sagacité  d'Hipparque.  Il  faut  prendre 
le  nombre  de  révolutions  synodiques  2 ,  tel  qu'il  embrasse  un  nom- 
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bre  entier,  ou  presque  entier,  d*années  soit  tropiques ,  soit  sidé- 
rales. Car  alors  Tangle  total  e  contiendra  un  nombre  complet  ou 
presque  complet  de  circonférences  C ,  qui  auront  été  décrites  par 
la  terre  autour  du  point  équînoxial  mobile,  ou  autour  du  point 
£xe  de  Técliptique  que  Ton  aura  pris  pour  origine  des  longitudes. 
Et,  comme  1  contiendra  toujours  un  nombre  entier  exact  de  cir- 
conférences C,  la  différence  0  —  2  donnera  aussi  un  nombre  en- 
tier ou  presque  entier  de  circonférences  complètes  C ,  décrites  par 
b  planète  sur  son  orbite  propre;  de  sorte  que  les  inégalités  loca- 
les de  son  mouvement  s*étant  toutes  entièrement  accomplies,  et 
ayant  repris  les  mêmes  valeurs  dans  les  points  extrêmes  où  on  La 
nuuène,  TarcII  ou  II'  ainsi  conclu. donnera  réellement  son  mou- 
Tetnent  moyen ,  sidéral  ou  périodique,  quels  que  puissent  éti*e  le 
nombre  et  retendue  des  inégalités  qu'elle  subit ,  dans  les  diverses 
portions  de  sa  révolution  autour  du  soleil. 

Par  exemple  :  suivant  les  déterminations  d'Hipparque ,  que 
Ptolémée  rapporte,  et  que  je  traduis  dans  notre  langage  actuel, 
Saturne  fait  5^  révolutions  synodiques  en  59  années  tropiques, 
plus  I J  '  ;  et^  pendant  ce  même  intervalle  de  temps,  Saturne,  par 
son  mouvement  propre  de  longitude,  décrit  autour  du  point  équi- 
noxial  mobile  2  circonférences  complètes,  plus  1"  7  —  âVi  c'est-à- 
dire  plus  I**  4^^  (  ^i'^^g't  liv*  I^  >  chap.  III  ).  Mettons  ces  données 
<)aDs notre  formule  [2],  et  voyons  si  le  mouvement  propre  delà 
planète  qui  en  résulte  est  conforme  à  l'énoncé  de  l'astronome  grec. 
Z  est  ici  57  C.  Les  69  années  tropiques  donnent  en  arc  59  C, 
fentes  autour  de  l'équinoxe  mobile.  Pour  convertir  de  même  en 
^  la  portion  complémentaire  i  J  |,  comme  Ptolémée  a  dû  le 
^re,  il  faut  prendre  dans  ses  Tables  du  soleil,  au  livre  III  de  Vjil- 
"^^tste^  le  mouvement  moyen  de  cet  astre  pour  un  pareil  inter- 
valle de  temps.  On  trouve  ainsi,  en  poussant  les  évaluations  jus- 
<in'anx  tierces  : 


n       ut 


Pour  iJ        0.59.   8.17 
Y     0.29.34*   8 

7    0.14.47.  4 


Somme  pour  V^     1.43.89.29 
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Ptolémée  a  négligé  les  secondes  de  degré.  En  faisant  ooipine  lui, 

nous  aurons  donc 

e'  =  59C-+-i*.43'j 

et  comme  on  a 

2  =  57  C, 

il  en  résultera 

c^est  précisément  le  résultat  qu'il  admet.  Nous  discuterons  tout  à 
rheure  le  degré  d'exactitude  de  cette  détermination.  Pour  le  mo- 
ment, je  me  borne  à  la  reproduire  par  nos  formules  telle  que  Pto- 
lémée l'adonnée. 

51.  Je  considère  maintenant  les  conjonctions  des  planètes  infé- 
rieures. Pour  celles-ci,  d'après  les  §§18  et  SO ,  la  relation  des 
mouvements  angulaires  diurnes,  soit  sidéraux,  soit  périodiques, 
sera  toujours 

(i)  v  =  u  —  t;  (1)'  0"=:ct' — r'. 

Et  en  laissant  ces  mouvements  se  continuer  pendant  un  temps 
connu  quelconque,  les  angles  simultanément  décrits  auront  entre 
eux  les  relations  analogues 

[\]  2  =  n— «,  [i]'       2  =  n'  — e'. 

La  précaution  à  prendre ,  pour  qu Viles  donnent  des  valeurs  de 
n  ou  de  n'  appartenant  en  réalité  au  mouvement  moyen  de  la  pla- 
nète, sera  la  même  que  tout  à  Theure.  U  faudra  établir  le  calcul  sur 
des  conjonctions  qui  soient  séparées  les  unes  des  autres  par  des 
nombres  entiers,  ou  à  peu  près  entiers,  d'années  complètes,  soit 
sidérales,  soit  tropiques.  C'est  encore  ce  qu'Hipparque  a  fait ,  ou 
du  moins  il  a  procédé  d'une  manière  équivalente. 

Les  observations  de  ce  temps  se  faisaient  à  la  vue  simple.  Ni 
Mercure,  ni  Vénus  même,  ne  pouvaient  être  aperçus  ainsi  dans  leurs 
conjonctions  avec  le  soleil.  Mais  la  formule  [i]  n'exige  pas  néces- 
sairement que  l'on  parte  de  cette  phase.  Elle  suppose  seulement 
que  les  trois  angles  Z,  6,  Il  soient  décrits  en  temps  égaux,  et  que 
langle  2  ramène  la  planète  à  une  élongation  égale  ainsi  que  de 
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même  sens  autour  du  soleil.  L'opposition  n*a  que  ravantage,  et 
il  est  considérable,  de  fixer  plus  précisément  l'identité  des  con- 
ditions du  départ  et  du  retour.  Ne  pouvant  y  recourir,  Hipparque 
a  dû  établir  ses  comparaisons  entre  les  époques  où  Mercure  et 
Vénus  revenaient  à  leurs  plus  grandes  élongations^  surtout  à 
celles qni  offraient  des  maxiroa  absolus  d'écart,  puisque  ce  carac- 
tère marquait  plus  évidemment  le  retour  de  ces  planètes  à  une 
position  plus  spécialement  identique.  Ceci  convenu ,  il  ne  restait 
pins  qn*à  choisir  des  périodes  après  lesquelles  les  retours  des 
conditions  signalées  se  trouvassent  concorder  avec  des  nombres 
^pen  près  entiers  d'années;  et  c'est  ce  qu'Hipparque  a  fait  encore. 
Ainsi,  au  même  chapitre  de  VAlmageste  déjà  cité,  Ptolémée 
bons  apprend  que,  d'après  les  déterminations  d'Hipparque,  Vénus 
fait  5  retours  pareils  en  8  années  tropiques  moins  aJ-^^:  et,  pen- 
dant ce  même  intervalle  de  temps,  son  mouvement  propre  de  lon- 
gitude lui  fait  décrire,  autour  du  point  équinoxial  mobile,  5  pliis 
8,  on  i3  circonférences  complètes,  moins  a**  -J-. 

Ici  nous  avons  d'abord  Z  égal  à  5  C.  Les  8  années  tropiques 
converties  en  arc  font  8  C,  dont  il  faut  retrancher  le  mouvement 
du  soleil  pour  2  J  ^.  D'après  les  Tables  de  Ptolémée,  cela  équivaut 
à  2'i6'  i",  qu'il  réduit,  en  nombres  ronds,  à  2°  7.  Les  données 
à  substituer  dans  notre  formule  [i]  seront  donc 

2  =  5C,     e'  =  8C  — 2'»|; 
«l'où  résulte 

n'=:2-h0=  i3C  — 2*»;. 

Cest  l'énoncé  de  Ptolémée.  Dans  ce  calcul ,  comme  dans  le  pré- 
cèdent, Tare  total  décrit  par  le  soleil,  ou  par  la  terre,  en  une 
anoce  tropique,  ayant  été  supposé  égal  à  une  circonférence  com- 
plète C,  les  arcs,  introduits  en  somme  dans  l'expression  de  8',  se 
trouvent  également  comptés  à  partir  du   point  équinoxial  mo* 
Im^  T.  De  sorte  que  les  valeurs  de  n'  qui  se  déduisent  des  équa- 
tions []]'  et  [2]',  ainsi  interprétées,  appartiennent  au  mouvez 
nent périodique  ou  de  longitude  de  la  planète,  lequel  se  compte  à 
partir  de  la  même  origine,  comme  nous  l'avons  expressément  re^ 
narqaé. 
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59.  Je  rassemble,  dans  le  tableau  suivant,  les  résultats  de  ce 
genre  que  Ptolémée  rapporte  d*après  Hipparque. 

Tableau  A. 


DÉUeRATMN 

des 

planèlM 

par 

lean  noms 

61  lemra 

raractèret 

lymbolIqMS. 


Saturne  >> 
Jupiter  Y 
Mars  (f 
Vénus  $ 
MereureÇ 


KOVaB 

Uim    BDEÉS 

el 

totale 

amplltada 

exprimée 

totale 

ifta  années 

des 

tropiques  A 

céTolttUoai 

et  en  Jours 

■joodiquaa. 

solaires. 

Z. 

Ù. 

57  c 

S^^-hil 

65C 

7'A-4A 

37C 

79A-h3i| 

5C 

«A-aA 

145  c 

46A4-i^ 

ASC  TOTAL 

décrit 

par  la  planète 

en  Torto  de 

ionmouferaent 

périodique, 

onde 

lonfltnde  n', 

pendant 

le  temps  D. 


aC-f-1.43 

6C— 4.50 

4'>C-h3.io 

i3C— a,i5 

191  Ch~i 


iTALDATIOn  »B  D 

en 

Jours  solaires, 

en  faisant  A  égal  à 

on 

36^,3466667, 

comme  Ptolémée. 


3i5543o33338 
25937,6133357 
38857,70333  60 
3919,6733336 
i68(n,38oooi5 


ÉTALOATIO]!    ABALOCCI 

donnée 
>ar  Ptolémée, 
en  Jonrs  et  soUanUèaes. 
appelés  des  mimmu»  d«  iwn 
par  les  astronomes  ancieco. 


2i55i.i8=.ai55i,3ooo 
35937.37=35927,6167 
38857.53  =:28857»8833  ,u^ 
3919.40=  3919,6667 
1 68o3.a4  =^  1 6803,4000 


^ 


Les  quatre  premières  colonnes  de  ce  tableau  n*ont  pas  hesoîa 
d*explication.  Ce  sont  les  données  mêmes  que  Ptolémée  rapporte. 
La  cinquième  contient  Texpression  des  intervalles  D  en  jours ,  cal- 
culés d'après  la  durée  qu'il  attribuait  à  Tannée  tropique  A.  La 
sixième  présente  Texpression  des  mêmes  intervalles  telle  qu*il  l'a 
donnée.  Le  peu  de  différence  qui  se  trouve  entre  ses  nombres  et 
les  nôtres ,  prouve  l'identité  de  Tannée  A ,  d'où  les  una^et  les  autres 
sont  conclus.  Cette  difTérenoe  s'explique  en  remarquant  qu'il  a 
exprimé  les  fractions  de  jours  par  des  nombres  entiers  de  minu- 
tes ,  c'est-à*dire  de  soixantièmes  de  jour,  tandis  que  nous  en  avons 
poussé  l'appréciation  jusqu'à  de»-  décimales  plus  éloignées.  Mais 
ces  évaluations  approximatives  suffisaient  pour  les  applications 
qu'il  en  voulait  faire,  devant  y  entrer  divisées ,  par  les  coefficients 
de  C  dans  la  deuxième  colonne  de  notre  tableau.  La  valeur  de  D 
qu'il  attribue  à  Mars  est  fautive  dans  la  portion  fractionnaire.  Il 
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aurait  dû  écrire  ^'i'  au  lieu  53'  ;  et  ceci  n'est  pas  simplement  une 
faute  de  copiste,  car  les  Tables  des  mouvements  moyens  de  Mars 
donnés  par  Ptolémée  ne  reproduisent  qu'incomplètement  la  pé- 
riode d*où  elles  sont  censées  déduites.  Elles  sont  inexactes  dans  les 
inctioiis  d'heures. 

Ptoléroée  ne  nous  apprend  point  comment  Hipparque  est  par- 
irenu  k  déterminer  les  nombres  entiers  de  révolutions  synodiques 
rapportées  dans  la  deuxième  colonne;  ni  pourquoi  il  a  choisi  tel 
iDuldpJe  entier  de  chaque  révolution ,  plutôt  que  tel  autre.  Il  nous 
dit  seulement  que  ces  multiples  sont  les  moindres  qui  accordent 
d*aiissi  près  les  temps  de  ces  révolutions  avec  la  durée  de  l'année. 
Je  reviendrai  sur  ce  sujet  dans  une  Note  spéciale  que  Ton  trouvera 
i  II  snite  du  présent  chapitre  ;  et  nous  serons  conduits ,  par  des 
flKthodes  directes ,  identiquement  à  ces  mêmes  multiples  qu*Hip-  . 
parque  avait  préférés.  Pour  le  moment,  j'admets  ces  résultats  tels 
^  Ptolémée  les  rapporte ,  et  je  vais  les  prendre  pour  base  de 
wi»iinement. 

I^  résultats  consignés  dans  la  quatrième  colonne  lui  servent 
Milenent  pour  montrer  que  les  périodes  choisies  ont  bien  pour 
<|IèC  qne  chaque  planète  ait  décrit,  en  longitude,  un   nombre 
pvvsque complet  de  circonférences ,  pendant  leur  durée.  £n  divi- 
sant chacun  de  ces  arcs  par  la  valeur  correspondante  de  D ,  con- 
^He  en  jours,  telle  que  la  cinquième  colonne  l'exprime ,  il  aurait 
ol>tenu  immédiatement  le  mouvement  périodique  moyen  de  cha- 
que planète  dans  Tintervalle  d'un  jour,  que  j'ai  désigné  par  n' 
pour  le  distinguer  du  moyen  mouvement  sidéral  diurne,  qui  est 
représenté  dans  nos  formules  par  cr.  Mais  les  hypothèses  mathé- 
BiatiqQes  dont  il  faisait  usage  Tout  conduit  à  opérar  différemment, 
qvoiqiie  d'une  manière  équivalente.  Elles  exigeaient  que  l'on  con- 
nût séparément,  pour  chaque  planète,  non-seulement  le  mouvement 
périodique  moyen  n',  afférent  à  tout  intervalle  de  temps  assigné, 
iMÎs  encore  le  mouvement  synodique  moyen  2,  correspondant  au 
aéme temps,  et  qu'il  appelait  le  mouvement  d'anomalie.  Alors, 
afin  d'abréger  le  travail ,  il  a  d'abord  calculé  directement  les  va- 
leurs de  a,  pour  un  intervalle  d'im  jour,  en  divisant  les  arcs  mar- 
qués dans  la  deuxième  colonne  de  notre  tableau  par  les  nombres 
T.   v.  4 
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de  jours  et  de  fractions  de  jours  employés  à  le  décrire;  c'est-à- 
dire  par  les  valeurs  de  D  que  j'ai  rapportées  dans  la  siùème  co- 
lonne: opération  qu'il  a  poussée  jusqu'à  des  subdivisions  sexagési- 
males très-éloignées.  De  là  il  déduit ,  par  multiplication ,  les 
sommes  de  cet  élément  a ,  accumulées  pendant  des  nombres  de 
jours  y  de  mois  et  d'années,  autant  que  cela  lui  a  paru  nécessaire. 
Après  cfîla ,  d'accord  avec  nos  formules 

[i]'  n'  =  ©'  +  2, 

[2]'  n'  =  e'— 2, 

il  a  obtenu  les  valeurs  correq[M>ndantes  du  moyen  mouvement  pé- 
riodique n'y  en  prenant  les  valeurs  homochrones  de  e'  dans  ses 
Tables  du  soleil  déjà  calculées,  puis  les  ajoutant  à  celles  de  2 
pour  les  planètes  inférieures ,  et  en  retranchant  £  pour  les  pla~ 
nètes  supérieures.  C'est  ainsi  qu'il  a  formé ,  avec  le  moins  de  tra* 
vail  possible ,  les  Tables  étendues  des  moyens  mouvements  syno- 
diques  et  périodiques  des  cinq  planètes  qui  sont  consignées  daos  le 
livre  IX  de  son* ouvrage  (*). 

Pour  donner  un  exemple  de  ces  opérations  qui  nous  deviendra 
tout  à  rheurè  spécialement  utile ,  je  choisis  Saturne.  En  divisant 
57 G  ou  2o520®  d'anomalie,  par  21 55 1^3  qu'il  suppose  être  le 
temps  employé  à  les  décrire,  il  obtient  le  moyen  mouvement  sy- 
nodique  de  Saturne  en  un  jour,  qui  est  dans  notre  notation  0-  ;  et 
il  trouve  en  subdivisions  sexagésimales, 

cr  =  o*  57'  7"  43*'  1 1  »'  43'  40'»  ; 

(*]  Cet  Tables  ont  une  disposition  difTéreDte  pour  les  deux  ordres  de 
planètes.  Dans  celles  qui  eoncernent  les  inférieures,  Mercare  et  Vénus,  la 
preipière  colonne  de  chaque  page  présente  le  moyen  mouvement  de  Ion» 
0ilude  8'  du  soleil  pour  PinlerTalle  de  temps  considéré ,  mouvement  pris 
dans  les  Tables  solaires  du  livre  III.  La  deuxième  colonne  contient  le  moyen 
mouvement  synodique  ou  tVanomalie  1,  calculé  pour  le  même  intervalle  de 
temps ,  diaprés  les  périodes  d'Hipparque.  Mais  la  somme 6'+  £  qui  exprinie 
le  moyen  mouvement  périodique  II' de  la  planète,  reste  à  iaire.  Dans  les 
Tables  relatives  aux  planètes  supérieures,  au  contraire,  la  première  colonne 
de  chaque  page  présente  la  diiTcrencc  6' —  £  ou  II' tout  effectuée;  la 
deuxième  présente  les  vatlours  de  1  calculées  pour  le  même  intervalle  de 
temps. 
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or  le  mouvement  diurne  moyen  du  solei]  en  longitude  est,  d'après 
sesTable$> 

t'=:o°59'8''i7'''i3'M2^3i^'. 

De  là  il  conclut ,  par  différence , 

u'  =  t'  —  cr  =  o»  a'  o"  SS^'S!  '^  28'  5r«  ; 

ce  qui,  converti  en  fractions  décimales  de  secondes  de  degré, 
éqmviQtà 

ct'=im"  55874  46759  a. 

Cestle  mouvement  diurne  moyen  de  Saturne  en  longitude ,  que 
Ptolémée  admet.  Or  la  valeur  de  o-  qu'il  conclut  des  périodes  d'Hip- 
JMiqiie  est  un  peu  trop  forte  dans  les  fractions  de  seconde.  Celle 
der'  qu'il  lui  associe  est,  au  contraire,  un  peu  trop  faible,  parce 
qo'îl  supposait  Tannée  tropique  plus  longue  qu'elle  ne  Pétait  en 
réalité.  Ces  deux  erreurs  concourent  donc  pour  lui  donner  une 
▼alear  trop  faible  de  ts',  comme  nous  aurons  l'occasion  de  le  re<- 
connaître  ultérieurement. 

35.  Le  mouvement  synodique  moyen  d*une  planète,  et  son 

Bionvement  sidéral  moyen ,  sont  des  quantités  qui  restent  les  mé* 

Oies  dans  tous  les  siècles.  Ce  sont  là  par  conséquent  les  deux  élc» 

OMots  qu'il  faut  nous  attacher  à  déduire  des  périodes  d'Hipparque 

poar  apprécier  leur  justesse,  ce  qui  est  surtout  le  point  que  nous 

pOQTons  avoir  aujourd'hui  intérêt  à  examiner.  Afin  d'y  procéder 

ivec sûreté,  et  simplicité ,  je  vais  tirer  d'abord  de  ces  périodes  les 

dorées  des  révolutions  synodiques  moyennes ,  puis  celles  des  ré- 

▼olotions  sidérales,  en  jours;  et  je  comparerai  ces  évaluations  k 

celles  que   fournissent  les  observations  modernes,  considérées 

comme  parfisdtcs  relativement  aux  données  analogues  qu'Hippar- 

que  a  pu  employer. 

Les  durées  moyennes  des  révolutions  synodiques  se  déduisent 
iounédiatement  de  notre  tableau  A,  en  divisant  les  nombres  de 
jours  Dy  rapportés  dans  la  cinquième  colonne,  par  les  coefBcients 
flomériques  de  C ,  dans  la  deuxième.  J'exprime  les  résultats  de 
ces  divisions  sous  deux  formes  :  en  subdivisions  sexagésimales, 
et  en  sabdivisions  décimales  de  jour,  les  premières  étant  d'un 

4.. 
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usage  habituel ,  qui  nous  donne  le  sentiment  intime  de  leurs  va- 
leurs y  et  les  dernières  étant  plus  commodes  pour  les  calculs  nu-> 
mériques.  J^ai  pris  les  déterminations  modernes  dans  V Astronomie 
de  Schubert,  tome  II ,  page  i^i.  Il  les  a  déduites  des  valeurs  qo^ 
Laplace  assigne  aux  durées  des  révolutions  sidérales,  dans  la  Mé — 
conique  céleste.   Ce  grand  ouvrage  étant  aujourd'hui  la  base  d^ 
toutes  nos  études  astronomiques ,  les  données  qui  y  sont  admisc^^ 
m*ont  paru  offrir  les  types  de  comparaison  les  plus  convenable-^ 
que  je  pusse  choisir,  malgré  les  légères  modifications  que  les  tri^  « 
vaux  ultérieurs  ont  pu  y  apporter. 


Tablkau  B. 


■■■■ 


KOHI 

et  déslgnatloiif 
syniboliqaefl 
des  . 
planètes. 


Saturne    >?    • . 
Jupiter  !(:.... 

Mars  o* 

Vénus  5  

Mercure  Ç    • . 


Duaies  db  lcoks  mivoLurioNS  STNODiQrss 


d*aprèt 

les  délermlntUoQs 

modernes. 


J      h     n    s 
378.  2.l2,49f^>3 

(09SS4 1088) 

398.121.12.58,47 

(88M1 0127S) 

779.22.28.33,75 

(93649  016S) 

583.22.  6.55,88 

(91148  009) 

ii5.2i.  3  34^19 

(87747  899) 


d'après 
les  périodes 
d'Hlpparqae, 


j      h     m    s 

378.  2  13.58,74 

(09304  09S) 

398.21 .16.21,43 

(88635  9C0) 

779.22.30.37,06 

(93792  89) 

583.22.25.55,19 

(93466  660) 


Bxcis 

des  éralnalleo» 

frecqnes. 


m    s 

-+-  I   9.n 


ii5.2i.  5 


9'»» 


(87848  J77) 


54.  La  dernière  colonne  de  ce  tableau  nous  montre  ce  qu'il  y 
avait  d'imparfait  dans  les  évaluations  d'Hippanjue.  Ces  imperfec- 
tions tiennent  à  deux  causes  :  aux  erreurs  des  observations  d'a- 
bord, puis  à  la  durée  inexacte  attribuée  par  Ir.i  et  par  Ptolémée 
à  Tannée  tropique  A.  Celle-ci,  étant  trop  longue ,  donne  des  valeurs 
trop  grandes  à  D,  et  par  suite  à  S  ;  ce  qui  explique  le  signe  posi> 
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uf  de  tous  les  écarts  exprimés  dans  la  dernière  colonne.  Ces  écaiXs 
portant  sur  des  résultats  conclus  d'observations  faites  à  la  vue 
simple,  sont  d'une  petitesse  remarquable,  excepté  pour  Vénus. 
Mais  Vinexactitude  particulière  de  la  valeur  de  S  propre  à  cette 
planète  se  conçoit  très-bien,  d'après  la  brièveté  de  la  période  à 
bqadle  Hipparqne  s'est  arrêté.  Car,  n'embrassant  que  cinq  révo- 
lutions synodiques ,  le  coefficient  5  était  trop  petit  pour  éteindre 
suffisamment  les  erreurs  de  Tintervalle  D ,  provenant  des  deux 
caioes  que  j'ai  ci-dessus  mentionnées  ;  surtout  si  Ton  considère 
que,  pour  les  deux  planètes  inférieures,  cet  intervalle  ne  pouvait 
se  conclure  que  de  leurs  retours  .à  des  maxima  d'élongation ,  des- 
quek  l'instant  précis  ne  saurait  être  assigné  qu^avec  beaucoup  d*in- 
certitude,  comme  Ptolémée  en  fait  la  remarque.  Acceptant  donc 
ces  résultats,  tels  qu'il  nous  les  a  transmis,  je  vais  en  conclure  les 
dorées  des  révolutions  sidérales,  qui  ont  servi  de  point  de  départ 
^  tons  les  astronomes  postérieurs. 

S5.  Ces  dernières  sont  en  effet  les  éléments  fondamentaux  de 
la  théorie  des  planètes,  parce  qu'elles  se  maintiennent  éternellement 
constantes.  On  les  extrait  immédiatement  des  révolutions  -syno- 
diques, quand  on  connaît  la  durée  de  la  révolution  sidérale  du 
soleil,  qui  représente  aussi  celle  de  la  terre.  Il  ne  faut  pour  cela 
que  s'appuyer  sur  les  équations  générales 

(i)     9  =  cr  —  T ,     qui  s'applique  aux  planètes  inférieures, 
[2J      ff  =  T  —  CT ,     qui  s'applique  aux  planètes  supérieures, 

comme  nous  l'avons  prouvé  précédemment. 

En  efTet,  nommons  S  et  P  les  durées  des  révolutions  synodique 
et  sidérale  d'une  planète,  la  première  ayant  été  observée  dans  les 
conditions  choisies  par  Hipparque,  de  manière  qu'elle  soit  at- 
Crilniable  au  mouvement  moyen.  Soit  T  la  révolution  sidérale  de 
la  terre.  D'après  ces  définitions,  les  trois  mouvements  diurnes 
Cy  cr,  T,  pris  dans  ces  trois  genres  de  révolutions,  auront  respec- 
tivement les  valeurs  suivantes,  où  C  représente  une  circonférence 

complète, 

C  C  C 
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Et  en  les  substituant  dans  les  équations  (i)  et  {i)^  celles-ci,  déga- 
gées du  facteur  commun  G ,  donneront  ^ 
Pour  les  planètes  inférieures  : 

ST 


s  =  ^-4»    d'où  Ton  tire     (3)    P=f^  =  T  — 5 — =; 

SPT  ^'  S  +  T  S4-T 

Pour  les  planètes  supériéui*es  : 
1=^-1,     d'où  ro«  rire     (4)    P=^  =  T-Hs^. 

Donc,  T  étant  connu,  si  S  est  observe,  P  se  déduira  numérique- 
ment de  ces  expressions  dans  les  deux  cas. 

Soit  maintenant  P'  la  révolution  périodique  de  la  planète, 
celle  qui  s*opère  autour  du  point  équinoxial  mobile  T*  Si  Ton 
admet,  avec  Laplacc,  que  ce  point  rétrograde  sur  Técliptique  de 
So"fi  j  en  une  année  julienne  de  365^,25,  son  mouvement  de 
rétrogradation  diurne  sera 

En  rajoutant  au  mouvement  sidéral  diurne  cr  de  la  planète,  00 
aura  son  mouvement  périodique  diurne  o',  qui  sera 

ct'  =  CJ-J-  p. 

De  là  on  déduira  la  révolution  périodique  de  la  planète , 


P'  =        7 

cr  -h  ^'' 

Mais  P  étant  la  révolution  sidérale»  nous  avons  déjà 
Donc  en  éliminant  C  on  aura 

(5)  P*  _  _£^_  _  p  _  _PfiL 

^  ^  .  ~  a  +  3^'~       o  +  sy 
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Pour  montrer  Tusage  de  ces  formules,  cherchons  la  valeur  de  P 
poar  Mercure,  d'après  celle  de  S  que  (bumissent  les  périodes 
d*Hipparque.  Ce  sera  une  application  de  Téquation  (3).  Dans  ce 
eu,  les  déterminations  modernes ,  bien  plus  sûres  que  les  an- 
dennes,  nous  donneront  d'abord 

T  =  365J,  2563835. 

Li  valeur  de  S  qui  se  conclut  des  périodes  d*Hipparque,  étant 
nie  soos  la  même  forme,  est,  selon  notre  tableau  B, 

S=  II  5^,8784827  7,     d'où    S-f-T  =  48iJ,i3486627. 

Le  calcul  du  terme  additionnel  à  T,  dans  l'expression  de  P,  semble 
devoir  être  fort  pénible  à  faire  exactement,  avec  des  nombres  qui 
œntiennent  autant  de  décimales.  Mais  on  le  rend  trèS-aisé,  et  très- 
rapide  même,  en  n*y  employant  que  les  Tables  ordinaires  de  loga- 
rithmes, au  moyen  d'un  artifice  arithmétique  dont  j'ai  déjà  plu- 
sieurs fois  indiqué  l'usage.  En  elTet,  on  a  rigoureusement 

T*  =  1 334 1 2 ,  22568  74990  7  225  ; 

et  approximativement 

log  r  =  5, 1251956,         log  (  S  -h  T )  =  2 ,6822668. 

De  là  on  tire,  toujours  par  approximation , 

^(s^j  "^'"^^""S^®^     ^*    g::j7^  =  277J,286; 

pour  abréger,  représentons  S  -h  T  par  D;  et  faisons 

T* 

-  =  277J,286-f-r* 

E%ctaez  la  multiplication  exacte  de  D  par  277,286;  puis  re- 
tfJDchez  le  produit  de  T%  vous  trouverez,  par  différence, 

_       o,263i5  895585 
Alors,  en  évaluant  le  second  membre  par  les  Tables  ordinaires 
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de  k>gaiilhmeSy  employées  conforménieot  aux  règles  de  propor- 
ûODoalilé  prescrites  pour  leurs  applications  usuelles,  on  obtien* 
dra,  comme  valeur  approximative, 

y  =z  -^  0J,00054  6954. 

Si  Ton  veut  éprouver  le  degré  d'exactitude  de  ce  résultat ,  il  n'y 
a  qu'à  lui  ajouter  une  inconnue  corrective  /',  en  l'employant 
comme  multiplicateur  de  D  ;  puis,  formant  Texpression  de  y  par 
différences ,  on  reconnaîtra  que  ses  huit  premiers  chiffres  son! 
exacts,  de  sorte  qu'il  n'est  pas  nécessaire  de  pousser  le  calcul  plus 
loin ,  puisqu'il  comprend  déjà  plus  de  décimales  que  n'en  con- 
tiennent T  et  S.  Toutefois,  cette  épreuve  montrera  que  le  hui- 
tième chiffre  peut  être  avantageusement  augmenté  d'une  unité. 
Faisant  donc  cette  modification,  en  ajoutant  /  à  la  portion  du 
quotient  précédemment  prouvée ,  on  aura,  au  même  degré  d^ap- 
proximation , 

T' 

^— ;^    =    277  S  28654  696 

et  comme  on  a  T  =  365  ,  25638  35o 


il  en  résultera  P  =    87  ,  96983  654 

C'est  la  révolution  sidérale  de  Mercure  qui  se  déduit  des  pé- 
riodes synodiques  admises  par  Hipparque.  Le  même  procédé 
donnera  aussi  aisément  celles  des  autres  planètes.  Seulement,  pour 
Jupiter  et  Saturne,  les  valeurs  de  P  embrassant  des  nombres  de 
jours  fort  considérables,  la  correction  y  du  premier  quotient  ne 
s'obtiendra  pas  du  premier  coup  dans  tous  ses  chinres  nécessaires; 
et  il  faudra  les  compléter  par  une  seconde  j',  qui  s'y  appliquera 
selon  les  mêmes  principes. 

56.  Je  présenterai  tout  à  Pheure  l'ensemble  de  ces  résultats; 
mais  pour  en  apprécier  le  degré  de  précision  comparativement 
aux  résultats  modernes,  je  résumerai  d'abord  ceux-ci  dans  le 
tableau  suivant^  qui  nous  sera  plus  tard,  par  lui-même,  d'un  fré- 
quent usage.  Je  l'extrais  pareillement  de  V Astronomie  de  Schubert, 
tome  II,  pages  i4i-i4^'  H  ^^  fondé  sur  les  nombres  adoptés  par 
Laplace  dans  la  Mcconiquc  céleste*  Je  n'ai  pas  cru  nécessaire  de 
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le  calculer  à  nouveau  pdur  introduire  dans  les  données  les  légères 
modifications  qu'ont  pu  suggérer  des  déterminations  plus  récentes, 
parce  qu'elles  n'auraient  rien  changé  aux  conséquences  que  j'en 
veux  déduire. 

Tableau  G. 


aïoHS 

et  dé«if  natloiM 

des  iilaaètw, 

la  I6IT0 

comprlM. 


fercQre  "Ç  - 
éoos  9  •  •  • 
■  terre   $  . 

\an  ff 

ipiter  HT . . 
'ituriie  ^.. 


DimiiB 

de 

leori  réTOlolloM 

sidérales 

exprimées 

en  Joars  moyens 

soldres. 


87,96915804 

324,7008240 

(16.40.11,194) 

365,25638  35 

(  6.  9.11,834) 

686,97961 86 

(tS.90.S9,047) 

4^2,5963076 

(14.18.40,977) 

10758,9698400 

(».18. 84,176) 


■ocTaviirr  snteAL 
diurne 

exprimé  en  secondes 
sexairésimales 
de  d^ré,  0« 


//. 


14732,4^9^4^46 
5767,669102985 

3548,192608111 

1886,518849920 

3991  «27799589 

120,457629263 


HOOTmiirr  niraiw 

périodique, 

on  de  longitude,  cr , 

exprimé 

en  degrés  et  fractions 

sexagésimales 

de  degré  (*). 


4**  5'.  32^55653  0370 


1.36.  7,806269309 
0.5g.  8,329774435 

0.31.26,656016244 
0.  4.59,264965913 
o.  2.  0,594795587 


des  révolutions 

pérlodifues 

effectuées 

autour  du  point 

équlnoxlal 

moUIe  Y« 


87^.9'^84389i 

(t8»'14»38»,itf) 
(16.4i.»,471) 

365.24226360 

(  8.48.S1,nS) 

686,92^180 

(11.18.48,648) 

4330,61044601 

(14.39.  1,888) 

10746,73216501 

(17.84.i9,0r7) 


(*)  Cm  oioaTemnntt  périodiques  dlnnee  se  déduisent  des  sidéraux  en  i^ontant  à  cettx>«l  le  nombre 
;oii5taiit  iTA^m  6814,  qui  exprime  la  rétrogradation  diurne  du  point  équlnoxlal.  à  raison  de  50",!  pour 
me  année  jnttenne  de  868^  is. 


Voici  maintenant  les  durées  des  révolutions  sidérales  qui  se  dé- 
duisent des  périodes  d'Hîpparque ,  par  le  mode  de  calcul  expli- 
qué §  58. 
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Tablxau  D. 


Misiu 

■xcis 

mw 

d«  Iran  rétolatloM 

dtt 

•1 

•UUralM, 

CM  détaimlMlloas 

""f  "'ITÎTIIII 

«•lOWt  TlfTIBr 

far 

Ls  nias 

des 

foUlret, 
CMdMi  dM  pérIodM 

1m  éTalaatioM 
■odeniM. 

tradalt  ra  snbdlrlsio» 
Mucéslaaie». 

piMiMiii 

•yMidlqMS 

Mpriaé  «Mfi 

dilipparqM. 

«joua. 

J 

J 

j       h      B       ■ 

Meivnre  Ç  . . . 

87,96y83654 

+  0,0005785 

-4-  0.  0.  0.49,982 

Véom  9 

aa4.7<»77  64 

+  0,00195  a6 

H-  0.  0.  a. 48, 704 

Mars  <^ 

686,9785o3o 

—  0,00111  56 

—  0.  0.  i.3€i,393 

Jupiter  X 

433a  ,3ig2 107 

—  0,2770969 

—  0.  6.39.    1,173 

Satiiroe  >>.... 

10758,3331462 

-  0,64759  38 

—  o.i5.32.32yioS 

Les  écarts  rapportés  dans  la  dernière  colonne  sont  fort  petits 
pour  les  trois  planètes  les  moins  distantes  du  soleil.  Ils  s'ac- 
croissent poui^  Jupiter  et  Saturne  dont  les  révolutions  embrassent 
des  temps  beaucoup  plus  longs.  Il  faut  remarquer  d^ail  leurs 
que  pour  ces  deux-ci,  et  pour  Mars,  l'expression  de  la  révolu- 
tion sidérale  P  en  fonction  de  la  révolution  synodique  S  ren- 
ferme en  dénominateur  S  —  T,  ce  qui  y  rend  les  erreurs  d'ob- 
servation de  S  proportionnellement  plus  sensibles  que  dans  l'ex- 
pression relative  aux  planètes  inférieures,  où  ce  dénominateur 
est  S  -h  T. 

Je  reprends  maintenant  l'équation  (S), 


(5) 


P'  =  P  — 


P^f 


qui  donne  la  révolution  périodique  P'quand  la  sidérale  P  est  con- 
nue ,  et  je  vais  rappliquer  à  Saturne,  en  attribuant  d'abord  à  P 
sa  valeur  exacte  prise  dans  le  tableau  G ,  puis  la  valeur  déduite 
des  périodes  d'EUpparque  qui  est  consignée  dans  le  tableau  D.  J'ef- 
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fectuerai  ces  deux  opérations  avec  la  valeur  de  ê'^'  qui  avait  lieu 
au  temps  d*Hipparque  et  que  nous  avons  déterminée  au  §  W  bis. 
Je  rassemble  ici  les  éléments  des  deux  calculs  et  leurs  résultats. 


ilîoD  sîdéralo  de 

rne P 

imeat  diurne  ti- 


1 


ement  dîuroe  de 

esftlon iip' 

'ement  périodique 

ne  CT  -h  9f u' 

le  ftoustratif  de  P.  — 7- 


totion  périodique 

'due P' 

•  de  l^éTsIaetioD  tirée 
ippurque 


ÉTALDAIiOm    aODEWIlS. 


I075a,96984 


00 


If. 


i7o,^5f^G2  9aG3 


o,t  36409500 

iao,594o3  8763 
la,  17003  888 

1     h    m  s 
10746,79^^0313=10746.19.11.43 


ivALOATMm  yimtzs  ft*ain»AmQOB. 


10758,33334  63 
i3o/(6488oi3 

0,1 3640960 

i3o,6oi38gl63 
13,16800473 


1     h    n  1 
10746,1537415  =10746.  3.4i.a3 

—  o.i5.3o.3o 


les  deux  révolutions  périodiques  ainsi  conclues  ont  donc  entre 
elles  à  peu  près  la  même  différence  que  les  révolutions  sidérales, 
comme  on  devait  s'y  attendre,  étant  calculées  avec  une  valeur  égale 
de  la  précession.  Mais  l'écart  est  beaucoup  plus  grand  lorsque  Ton 
déduit  la  valeur  de  P^  du  nombre  assigné  par  Ptolémée  au  mouve- 
ment périodique  diurne  de  Saturne ,  que  nous  avons  vu  être 

ct'=  120", 55874  4675g  2. 

En  effet,  on  en  tire  directement 

^,      36o**       1 206000" 


CT 


CT 


et  en  efTectnant  la  division  avec  les  artifices  que  i*aî  indiqués, 
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pour  les  opérations  eotre  des  grands  nombres ,  on  trouve 

P'=  10749*»,  94604  6936=  107491.22^.36».  i8» 
tandis  que  la  véritable  valeur  est. ...  P'  =  10746  .19.11    .43 

ce  qui  donne  l'excès'  de  l'évaluation  tirée 

de  Ptolémée +  3  •  3  .  24  •  ^^ 

L'écart  est  donc  cinq  fois  plus  grand  que  celui  d'Hipparque  en 
sens  opposé,  ce  qui  tient  surtout  à  la  valeur  trop  longue  de  Tannée 
tropique,  d'où  Ptolémée  déduisait  le  mouvement  diurne  du  soleil 
t'  trop  faible,  comme  nous  l'avons  remarqué  §  52. 

Ayant  ainsi  prouvé  la  remarquable  exactitude  des  résultats  qai 
se  concluent  des  périodes  d'Hipparque ,  je  vais  montrer  dans  une 
Note  spéciale  par  quelle  voie  il  a  pu,  je  dirai  même  il  a  dû,  être 
conduit  à  les  découvrir. 
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NOTE 


mr  les  périodes   numériques  établies  par  Hipparque, 
pour  caractériser  les  durées  moyennes  des  réi^olutions 


synodiques. 


1.  On  a  TU  que  cra  périodes  comprennent  des  nombres  entiers  de  révo- 
htioBi  synodiques  tels,  qu'après  leur  accomplissement ,  la  planète  et  la 
tan  M  ffouTent  toutes  deux  avoir  décrit ,  h  très-peu  do  chose  près,  des 
MBhics  entiers  de  révolutions  complètes  dans  leurs  orbites  propres.  Pto- 
Umk  nous  dit  que  cette  concordance  était  la  condition  qu'Hipparque  s'était 
ipéeialement  prescrite  en  les  composant;  et  elle  est,  en  efTet,  indispensable 
povque  les  dorées  des  révolutions  synodiques  qu'on  en  déduit,  aient  des 
Ttleon réellement  mojrennes.  Ptolémée  ajoute  même  qu^Hipparque  a  formé 
m  périodes  avec  les  moindres  nombres  qui  pussent  opérer  Paccord  voulu. 
I^t  il  ne  nous  apprend  pas  comment  elles  ont  été  obtenues.  Je  me  pro- 
pOM  ieide  suppléer  à  son  silence  ,  et  de  montrer  qu^'Hipparquc  ayant  une 
ooe  foii  reconnu  la  condition  géométrique  à  laquelle  ces  périodes  devaient 
utlsfaire,  il  lui  devenait  très- facile  de  les  déduire  des  observations  telles 
^HI  les  a  données  ,  avec  le  caractère  de  simplicité  numérique  qu'il  leur 
tttriboe,  les  nombres  qui  les  composent  lui  étant  directement  fournis  par 
I0  principe  même  de  compensation  d'après  lequel  il  les  établissait. 

t.  Poor  qu'il  ne  nous  manque  rien  de  ce  qui  nous  sera  nécessaire  dans 
cette  recherche  rétrospective  ,  je  remets  ici  sous  les  yeux  du  lecteur  l'en- 
MBble  des  périodes  d'Hipparque,  extrait  du  tableau  A  $  55.  J'y  joins  ,  à 
titre  de  docnments  auxiliaires,  les  durées  moyennes  des  révolutions  syno- 
diques et  sidérales  établies  p«r  les  observations  modernes  ,  que  je  tire  des 
tibletu  C  S  54  et  D  S  56. 
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Bomiis 

avates 

pémioaas  a*iQ(7rTALBJiCB 

de  leurs  réTolntlonf 

asoyeaaes 

«lablles  parPtoléBie. 

Btdéralee, 

de 

d*après  Hipperque, 

DÉSIOIIATIOII 

ea  Jours  arayeas 

levrs  ré^lalloDS 

eatre  le«  durées  moyeaBee 

dOi 

•olatroB, 

syaodlqaes, 

«es 

anujiaoBs. 

pluètos. 

tirées 

eoncloes 

rérolutloBS  syaodlques  8, 

dei  éTalaatloae 

de  ces  aiêmes 

et  la  durée 

Boderaee. 

étalaetioas. 

de  Paaaée  tropique  A. 

R'. 

«. 

telle  qu'il  l'adaiettalt. 

Saturne.  . 

10758,9698400 

378,09334  109 

57S  =  59A-+-  1,75 

Daas  U  coloaae  prée^ 
dente,  les  conpléflieme 

Jupiter. . . 

43Sa,5£^3o76 

398,88401  oi3 

655  =  71  A  — 4,90 

des  aalti^es  de  A,  eg 

Mars 

686,9:96186 

779»9^9o» 

37S  =  79A-h3,3if57 

jours  ei  fraeliew  écjMr 
soat  toBS  Indiqués  ^r 

Vénus.  . . 

^34, 7008^  40 

583,93148009 

5S  =  -8A-  3,3o 

Pfoléméc  comme  éuit 
éralués    app^oxloallT^ 

Mercure. . 

87,96935804 

115,8:74790 

i45Ss46A  4-1,0333 

neot  :  r/ycffT«* 

Nota.-] 

taas  remploi  des  «TalatUoas  modernes,  oa  detra  se  rappeler  qae  la  rAvolatioa  sldénle  d( 

U  terre  eti 

i  R  =  ses'  s«cl^  ». 

5.  Préalablement  h  toute  diacnsaion  ,  je  ferai  remarquer  que  reipretsioo 
donnée  ici  par  Ptoléméo  des  révolutions  synodîques  S ,  en  fonction  de 
Tannée  tropique  A ,  est  très-probablement  une  modification  de  forme 
apportée  par  lui  auidéterminationa  primitives  d^Hipparqne ,  pour  obtenir 
immédiatement  les  mouvements  moyens  de  longitude  des  planètes  y  comptés 
du  point  equinoxial  mobile  T;  co  qui  lui  était  nécessaire  pour  en  former 
des  Tables  applicables  à  des  intervalles  de  temps  exprimés  en  années  solai- 
res. La  position  temporaire  dn  point  equinoxial  Y  et  sa  mobilité  n^nter- 
viennent  nullement  dans  les  concordances  qu'Hipparqiie  voulait  établir. 
Les  conditions  en  sont  relatives  aux  seuls  mouvements  sidéraux.  Aussi, 
quand  Hipparque  compléta  et  étendit  les  périodes  luni-solaires  des  Cbal- 
déens,  il  se  garda  bien  d^y  introduire  comme  élément  Tannée  tropique. 
Il  les  rapporta  expressément  au  mouvement  sidéral  du  soleil  ;  et  il  est  très* 
présumable  quUl  aura  agi  ici  de  même,  par  le  même  motif.  Ce  sera  donc 
dans  cette  vole  que  nous  devrons  chcrcber  à  retrouver  sa  marcbe.  Quand 
nous  aurons  obtenu  ainsi  ses  nombres ,   il   sera  facile  d''en  déduire  ceux 

de  Ptolémée.  Car  nous  savons  qu^ii  supposait  Tannée  tropique  A  égale 

ij 
à  365*  ^  —  .-7-  ou   3351,3466667.  Si  nous  la  comparons  h  Tannée  aidérale 

R  y  telle  que  nous  la  connaissons  aujourd'hui ,  nous  en  conclurons 


B  =  A  H-  0^009: 1G8. 
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Alors,  en  désignant  par  n  A  an  qneleonqua  des  mnltiples  do  A  admis  par 
Plolémée,  nous  aurons 

nR  s=  iiA+ii.cû,oog7i68, 

ce  qoi  nous  permettra  de  remplacer  n  A  par  nR  dans  le»  expressions  popr 
rétro oTcr  celles  de  Ptolémée,  ou  ioTersement,  si  nous  roulons  rerenir  de 
celle»--ci  aoz  siennes. 

A  la  Térité,  Hipparque  n'avait  pas  une  évaluation  tout  k  fait  exacte  de 
Tannée  sidérale  R,  car  il  lui  attribuait  la  valeur  trop  forte  (*) 

R'  =  365J,î5985868 
Oe  là  on  tirerait 

R'=  A  =Oj,oi3i9i9T, 
el,  par  suite, 

nR'  =  n  A-f-  n  .  oi^oiSigigi. 

Mais,  par  lo  peu  d'amplitude  des  multiples  de  A  qui  entrent  dans  ses 
périodes ,  Terreur  de  cette  évaluation  n'a  pu  influer  que  pour  une  petite 
fraction  de  jour  sur  la  valeur  absolue  du  terme  correctif  quUI  annexait  à 
SCS  mnltiples  entiers  de  R'  ou  de  S.  Or  Ptolémée  nous  donnant  ces  périodes 
réduites  en  fonctions  de  Tannée  A,  telles  qu'il  a  dû  les  conclure  des  rcsul- 
taU  d*Hipparque,  dans  quelque  forme  qu^ils  fussent  énoncés,  ce  sont  ces 
cxpresaioos  ainsi  transformées  qu'il  faut  nous  attacher  à  vcriHcr,  sans 
vouloir  remonter  aux  primitives  que  nous  n'avons  plus. 
4.  A  cet  effet,  je  vais  commencer  par  me  servir  des  cvaluationn  et  des 

nélhodes  modernes ,  pour  retrouver  les  périodes  que  nous  considérons. 

Cela  nous  guidera  pour  voir  comment  Hipparque  a  pu  les  tirer  des  Obser- 

tstiens ,  par  lea  seules  méthodes  de  colcul  quUI  possédait  Comme  premier 

eumple  d'application ,  je  prends  : 

Saturne  et  la  terre, 

Noas  connaiasons  aujourd'hui  la  durée  exacte  de  la  révolution  synodique 
noysoae  de  Saturne.  En  la  combinant  avec  la  révolution  sidérale  de  la 
ime  par  la  méthode  dos  fractions  continues,  que  je  suppose  ôtre  en  la 
poiMsiioo  du  lecteur,  nous  obtiendrons  directement  toutes  les  périodes 
<ia^Hip(iarqne  a  pu  en  déduire  {**).  Voici  la  série  des  opérations  que  je 


(*) Oa  U ilédaît immMutcaieatde  ms périodes  luni>soUîrei.  fo/etmon  Fésum/tU ehrono» 
fafi'  astnaêrnû/me,  page  4os*  Jtcadimi»  des  Sciences,  tome  XXII,  ihid.  La  même  dédaetion 
««•tt  été  fort  aatéricoreiBcat  obtenve  par  M  SediUot,  profeircar  d*bi»toire  an  collège  Saint' 


(**}  TmIc  la  doctrine  dct  fractions  contînncs,  envisagée  au  point  de  vue  de  se«  usages  nnrac- 
n^BCSf  est  npoaéc  et  a  été  démontrée  pour  la  première  fois,  avec  une  lucidité  admirable,  par 
Bajflien*,  dans  nac  dissertation  intitolée  :  Descriptio  auto nati  planetarii.  Vore%  llccftiiii 
Operm  rHi^um,  tome  !«  page  i'>7,  in-4<>' 
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pooue  seulement  «ustî  loin  qu^il  est  nécessaire  pour  atteindre  la  réduite  à 
laquelle  il  s^est  arrêté. 


Éléments  des  divisions 

Quotients  entiers 

Restes  soecessifs.  . . . . 


378,ogaa4  109  365,a5638  35o 


i2»83585  759 


5,85337098 


i!k|83585759 
28 
i,i3iii563 


5 ,85)37  098 


De  là  on  tire  : 

1"  réduite      S  =      R  H-  la»  ,8358f>759, 
2«  a8S  =  a9R—    5»,85237098, 

3«  57S  =  69R-h   ii,i3iii563. 

Là  troisième  est  celle  d^Hipparque.  II  s''a{jit  de  dccouTrir  comment  il  a  pu 
y  être  conduit  ;  et  par  quels  procédés  il  a  pu  la  déduire  des  données  que  loi 
fournissaient  les  obserTatious  faites  de  son  temps  ou  dans  les  temps  sn- 
térieurs. 

Ces  données  ne  pouvaient  être  que  des  oppositions  de  Saturne,  observées 
isolément  &  des  époques  connues,  et  afiectées  des  erreurs  que  comportaient 
des  déterminations  prises^^à  la  vue  simple  avec  une  mesure  sans  doute  im- 
parfaite du  temps.  Je  désigne  généralement  ces  époques  par  les  symboles 
£(,£,, £,,£4,  etc.,  sans  rien  prononcer  sur  leur  nombre  total,  ni  sur 
leurs  intervalles,  ni  sar  les  points  des  deux  orbites  où  les  oppositions  ob- 
servées s^ctaient  opérées. 

Hipparque  avait  une  évaluation  approximative  de  Tannée  sidérale  R.  En 
prenant  doux  oppositions  conj<fcu(iVef  quelconques,  Tinlervalle  de  temps 
compris  entre  elles  lui  donnait  une  évaluation  particulière,  et  Von  pour- 
rait dire  locale,  de  la  révolution  synodiqueS,  durée  qui,  étant  rapportées 
Tannée  sidérale,  fournissait  nécessairement  une  égalité  de  cette  forme, 

(i)  S=R-4-ii,83585759H-e.-+-/A., 

dans  laquelle  je  déaignc  par  e^  la  somme  positive  ou  négative  des  erreurs 
provenant  des  obserfations,  ainsi  que  de  la  valeur  inexacte  attribuée  à  R  ; 
tandis  que  /ui|  représente  la  portion  de  S  qui  devait  s^écartcr  de  la  valuur 
moyenne,  en  vertu  des  inégalités  de  mouvement  propres  à  Saturne  ei  à 
la  terre,  dans  les  points  de  leurs  orbites  où  les  deux  oppositions  comparées 
avaient  eu  lieu. 

D'après  cette  définition  de  fJi^ ,  sa  valeur  éventuelle  est  de  Tordre  des 
excentricités  des  deux  orbites  ;  elle  ne  peut  donc  être  qu^une  petite  frac- 
tion du  terme  constant.  Sans  connaître  la  grandeur,  et  encore  moins  la 
cause  des  inégalités  dont  elle  résulte,  Hipparque  savait  quelles  existaient, 
puisqu^il  s''était  précisément  proposé  d'obtenir  une  valeur  de  S  où  elles  se 
trouvassent  compensées.  Ayant  cette  vue,  il  lui  était  déjà  facile  d^atténuer 
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ieorioOuence  dan»  régalilé  [  i  j,  en  la  formant  sur  plusieurs  couples  d^opposi- 
Uooi  coDBécDtives  opéréfts  eo  diOerento  pointa  des  deux  orbites,  et  (pre- 
DUt  la  moyenne  entre  toutes.  Ce  même  procédé  devait  évidemment  affai- 
blir b  partie  de  e^  qui  provient  des  erreurs  des  observations;  et  ce  n^est  pas 
tfoppiésamer  d''un  esprit  aussi  exact  que  de  croire  quMl  n^a  pas  dû  remettre. 
QuBt  à  la  portion  de  e^  qui  provient  do  Tinexacte  appréciation  de  B,  il 
éiail  impossible  de  Patténuer;  mais  nous  la  connaissons,  et  noua  savons 
qa^dle  était  de  Tordre  des  millièmes  de  jour. 

It.  Ceci  reconnu  par  nous,  et  les  précautions  précédentes  étant  supposées 
prisa,  le  premier  pas  à  faire  pour  former  une  période  qui  embrassât  des 
noffllves  entiers  de  révolutions  complètes ,  c'^était  de  voir  si  Texcèa 

10^  ,835  857  Sg  -+-e^  h-  /t*» 

MNititpaa  un  sous-multiple  exact  doB,  ou  un  sous-multiple  si  près  d^ètre 
eii€t,qae  le  reste  de  la  division  fût  négligeable.  Eflectuant  donc  cotte 
^reave,  Hipparque  a  dû  trouver  comme  nous  pour  quotient  S(8,  puisque 
U  très-petite  différence,  qui  existait  entre  les  deux  termes  de  son  opération 
ttlei  autres,  ne  pouvait  pas  changer  le  quotient  d^uoe  unité  entière.  Alors 
<B  aéfligeant  provisoirement  le  reste,  sans  même  quUl  fût  nécessaire  de 
Tértlair,  Hipparque  a  dû  avoir  pour  résultat  approximatif 

S  =  Bh-^B  =  HR; 
pir  eoDséqnent, 

a8S  =  39B. 

Ceei  lui  apprenait  donc  que,  pour  obtenir  des  valeurs  de  S  qui  appro- 
cbiuent  davantage  d^ètre  indépendantes  des  inégalités  locales  Inhérentes 
itt  mouvements  vrais,  il  ne  fallait  pas  les  conclure  d^oppositions  immé* 
<liairment  consécutives,  mais  combiner  la  i^'avec  la  39*,  la  a®  avec  la  3o*, 
ctiioii  des  autres,  de  manière  qu^il  y  eût  toujours  entre  elles  aS  révolutions 
*7Dodiques,  embrassant  un  intervalle  d^environ  39  années. Si  les  observations 
loeleDDes  et  les  siennes  propres  lui  en  fournissaient  qui  fussent  ainsi 
^■pieées,  il  pouvait  les  employer  sans  préparation  ;  s''il  en  avait  dont  les  iu- 
t^alles  comprissent  des  nombres  de  révolutions  quelque  peu  différents 
^  a8,  soit  en  plus,  soit  en  moins,  il  pouvait  les  employer  encore,  en  les 
nncoant  à  ce  nombre  par  Paddition  ou  la  soustraction  de  quelques-unes, 
tirées  de  sa  première  évaluation  approximative  : 

il]  S  =  R  -*-  iJ,  835  85;  59-+-  e,  -+-  /a,. 

Alors,  en  formant  avec  ch>ieun  do  ces  couples  le  multiple  28 S,  et  Tégalant 
à  ta  durée  observée  en  jours ,  puis  prenant  la  moyenne  do  tous  ces  réiiultats, 
Hipparque  dut  nécessairement  en  déduire  une  égalité  de  la  forme  sui- 
raot«)  : 

faj  28S  =  29B—  5^,85237098  —  <•,  — /«a, 

dans  laquelle  e,  et  /m,  ont  des  significations  analogues  à  e,  et  fJL^  ;  c^est*à- 
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flire  que  e,  représente  la  tomme  des  errears,  proTenant  dea  obaervaUima,  qi 
reste  après  leor  compensation  mutuelle  dans  la  mojfenne  ainai  formée 
tandis  que  /i^  représente  la  portion  du  second  membre  qui  contient  la  dii 
férence  des  inégalités  locales  propres  aux  opposi lions  combinées ,  différene 
éTidemment  très-petite ,  puisqu'elles  sont  observées  dans  des  points  é^ 
presque  identiques  des  deux  orbites. 

6.  Toutefois,  il  est  facile  de  Toir  qu'on  peut  la  rendre  plus  petite  encorS; 
en  combinant  convenablement  les  deux  inégalités  précédentes,  où  les  «ioé> 
dants  en  jours  des  multiples  de  R  sont  de  signes  opposés. 

En  effet,  si  Ton  divise  le  premier  lo',  835857  59  +ej  +  ^i,  par  le  saoood 
5-*,  85a370  9&-f-tf,  H-/A,,  on  aura  q  pour  la  partie  entière  du  quotient. DooOj 
si  Ton  double  la  seconde  égalité ,  et  qu^on  ajoute  le  produit  à  la  pre« 
mière,  les  nombres  de  jours  respectivement  annexés  aux  multiples  de  Rsc 
détruiront  presque  en  totalité  dans  la  somme  ainsi  formée;  de  sorte  que  si 
Ton  négligeait  ce  qui  pourra  en  rester  encore ,  on  aurait 

57S=5i>R. 

Ceci  montrait  évidemment  que  pour  assembler  les  oppositions  par  eOQ- 
pies  qui  comprissent  des  nombres  entiers  de  révolutions  presque  onroplètet 
des  deux  orbites,  comme  Hipparque  se  Pétait  proposé,  il  fallait  combiner 
la  i'* opposition  avec  la  58%  la  a*  avec  la  Sg®,  et  ainsi  par  ordre,  puis  éva- 
luer leurs  intervalles  en  jours  et  prendre  la  moyenne  des  résultats  ainsi  ob- 
tenus :  ce  quMl  pouvait  immediatement^sur  les  oppositions  qui  se  trouTsient 
ainsi  espacées ,  et  en  complétant  au  besoin  cet  intervalle  au  moyen  des  éfs- 
Inations  précédentes  do  S,  sMI  sVn  fallait  de  peu  quHl  ne  fût  rempli  exac- 
tement. Cette  opération  dut  ainsi  conduire  Hipparque  à  une  troisième  iné* 
(jalité  de  In  forme  suivante  : 

I3j  57S  =  59R-f-  i\  i3i  r  i563 -h^-.h- u„ 

dans  laquelle  les  symboles  ff,  et  fA,  ont  dos  significations  analogues  à  celles 
que  nous  leur  avons  attribuées  dans  les  égalités  précédentes,  sauf  que /i, 
peut  maintenant  être  considéré  comme  tout  à  fait  insensible. 

C'est  là  que  s'est  arrêté  Hipparque.  Il  ne  reste  plus  qu'à  voir  jusqu'à  quel 
point  le  reste  numérique  rapporte  par  Ptolémée  s'accorde  avec  celui  qae 
fournissent  nos  évaluations  modernes.  D'après  celles-ci,  la  valeur  de 
R  en  A  étant 

R  =  A  -+-o"',ooj7i68; 
il  en  résulte 

59  R  =  59  A  -H  o^  573  agi  a, 

et  ceci  étant  introduit  dans  le  second  membre  de  l'égalité  précédente  ,  elle 
devient 

f 3]  57  S  =  59  A  -+-  i-i,  704  4068  -h  e,  -h  //,. 

Suivant  Ptolémée  le  terme  complémentaire  de  59  A  est  ■+-  i', 75.  Donc,  en 
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négligeant  fi,  il  en  résulte 

<?,  ==  -4-0^,045593  a  =  -+-  i^  5"»  a3»,  îiS. 

Telle  serait  donc  Terreur  de  Plntervalle  57S  provenant  deft  opposUions 
qn^Hipparque  aTait  combinées.  Elle  est  inconcevablement  petite;  et  elle  ne 
peut  s'être  ainsi  atténoée  que  dans  la  moyenne  d^un  grand  nombre  de  cou- 
ples pareils  tirés  d^obserrations  d^époques  différentes. 

7.  La  marche  que  nous  avons  suivie  pour  arriver  à  ces  résultats,  n^a 
exigé  aucune  opération  qu^Hipparque  ne  sût  faire,  et  qui  ne  fftt  naturelle 
à  un  observateur  aussi  habile,  ayant  parfaitement  distingué  la  condition 
essentielle  &  remplir  pour  obtenir  des  évaluations  réellement  moyennes  de 
la  révolution  synodique.  Cette  condition  étant  posée,  il  ne  s^aglssait  plus 
que  de  former  des  combinai8ons  do  S  et  de  R  dans  lesquelles  le  nombre  de 
jours  annexé  aux  multiples  entiers  de  R  se  trouvftt  nul ,  s^il  pouvait  Têtro, 
ou  du  moins  extrêmement  atténué.    Arriver  progressivement  à  ée   but 
parla  compensation  mutuelle  des  périodes  successives,  où  ces  annexes 
avaient  des  sens  opposés ,  citait  un  procédé  qui  se  présentait  de  lui-môme; 
et  rendre  chacune  de  ces  déductions  aussi  exacte  que  possible,  en   prenant 
la  moyenne   de  foutes  les  combinaisons  d^oppositions  qui  pouvaient  la 
fournir,  c^est  un  artifice  habituel  à  tout  observateur  exercé.  Il  est  aaus  doute 
fort  digne  de  remarque  que  la  mise  en  pratique  de  ces  idées  si  simples  con- 
duit absolament  fc  la  même  suite  d^opératlons  que  prescrit  la  méthode  mo<* 
dernedes  fractions  continues.  Mais  elles  y  sont  amenées,  à  cbaque  pas^ 
indépendamment  do  toute  spéculation  théorique,  par  la  seule  oenvenanee 
d^améliorer  le  résultat  déjà  obtenu.  Ost  là  ce  qui  la  rend  si  (kcileraeiift 
•opposeble. 

8.  La  même  marche  d'idées  conduit  aussi  directement  aux  périodéa  qn^Hip- 
parque  asaigne  pour  les  quatre  autres  planètes.  7e  leur  en  ferai  toutefois 
Tapplication  individuelle,  afin  do  signaler  certaines  difficultés  particulières 
qu^Hipperque  y  a  rencontrées.  £Ues  se  manifesteront  d^elles*mèmes  dune 
le  progrès  des  opérations  numériques  ,  sans  que  j^aie  besoin  de  reproduire 
en  détail  les  raisonnements  qui  en  règlent  In  suocession,  oes  raisonnements 
ne  différant  point  de  ceux  que  je  viens  d^exposer. 

Jupiter  et  la  terre. 

lci,ootBme  dans  le  co s  précédent ,  j^applique  d^abord  la  méthode  dés 
fractions  continues  aux  évaluations  modernes,  pour  former  directonent  les 
périodes  de  S  et  de  R,  auxquelles  Hipparque  a  dû  arriver. 


iéin.  des  dWis. 
Botients  en  tien 
iites  sBoceasifs. 

I^SBSBBBiBB 


398,88401  oi3 


33,6376i66 


365%?>63835o 
I 

a8,9tSc  1 1  730 


33,63762  663 
10 
4,64760943 


aS.gSoii^tto 
I 
1,09606063 

5.. 


4,647609431 
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De  là  on  tire  : 

irtRédaite      S=      R  + 33^637  636  63, 
a®  10 S  =  II  K —38,98011730, 

3«  nS=iaRH-   4,64750943, 

4«  76S  =  83R—    i,095o3o6«. 

Hipparque  n^aYtit  probablement  pas  à  ta  disposition  des  oppositions  ob- 
servées de  Jupiter  qvi  remontassent  à  83  ans  en  arrière  des  siennes ,  et 
qo^il  jugeAt  asses  sûres  poar  en  pouvoir  faire  usage.  Car,  sHl  en  avait  eu  de 
telles,  il  aurait  pu  facilement  en  déduire  la  quairiime  égalité  alTectée  de 
lenrs  erreurs,  laquelle  lui  aurait  donné  un  reste  moindre  que  les  précé- 
dentes, et  moindre  que  celui  qui  complète  la  période  intermédiaire  à  la- 
quelle il  s^est  arrêté.  Pour  comprendre  comment  il  a  pu  être  conduit,  je 
dirai  presque  obligé,  à  ce  choix  restreint,  remarquons  que  la  a^  et  la  3*  iné- 
galité ont  dA  se  présenter  à  lui  sous  les  formes  suivantes  : 

[al  ioS  =  Il  R-^  aS^gfSo  117^0  — e,  —  y«,, 

■ 

[3]  iiS  =  iaR-H  6^,647 50943 -h #,-+-/*,. 

Les  deux  restes  étant  de  signes  opposés  pouvaient  évidemment  s^entre-dé- 
tniire  en  partie  Pun  Tautre ,  par  addition ,  en  multipliant  la  3«  iuégalite 
par  un  nombre  entier  de  fois  convenable.  Pour  trouver  ce  nombre,  il  n^ 
avait  qn*à  diviser  aS*, 980 11720 -f-^,  +  /&,  par  4^^7^0943  -+■  «g+iKs,  ce 
qui  donnait  pour  quotient  entier  6,  malgré  la  présence  des  petites  erresn 
qae  les  symboles  littéraux  représentent.  Ceei  montrait  qa^en  formant  la 
combinaison  6[3]  +  [3]  on  obtiendrait  76  S  t=:  83  R  plus  un  faible  reste,  que 
Ton  conclurait  des  observations ,  supposé  quHl  en  existAt  de  suffisamrarat 
exactes  qui  fussent  réparties  sur  un  intervalle  de  83  années  ou  davaniage. 
N'en  ayant  pas  apparemment  de  telles ,  Hipparque  a  pris  pour  multiplies* 
teur  le  nombre  entier  inférieur,  le  plus  proche  de  6,  qui  restreignait  Tinter- 
valle,  autant  que  Texigeaient  celles  dont  il  pouvait  disposer.  Il  a  pria  5 ,  qui 
donnait  par  addition  65  S  =  71  R,  plus  un  reste  dont  Tévaluation  lui  deve- 
nait accessible;  il  a  obtenu  ainsi 

[41  65S  =  7iR-5',74a570o5— e  — /x, 

où  le  symbole  e  représente  Terreur  moyenne  de  toutes  les  oppositions  ac* 
couplées,  et  /».  Vdki  résulunt  des  inégalités  locales  des  mouvements  dans 
les  deux  orbites.  Si  Ton  s'étonne  qu*il  ait  préféré  cette  période  à  la  combi- 
naison (3],  où  le  reste  numérique  était  un  peu  moindre ,  je  dirai  que  c''est 
une  preuve  de  son  habileté.  Car  le  coefficient  de  S  étant  presque  sextuple 
dans  [4]  ^^  co  <iu''il  est  dans  [3] ,  les  erreurs  « ,  /»  y  avaient  une  influence 
proportionnellement  moindre  sur  la  valeur  de  la  révolution  synodique  S, 
qu'on  en  déduisait. 

Pour  apprécier  Toxactitude  de  cette  combinaison  d'Hipparqoe,  j^  néglige 
/u  devenu  insensible^  et,  remplaçant  R  par  sa  valeur  en  Â,  nous  aurons 


d'ai>ord 
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71  R=  71  A  -♦-  0^,6898928 


«9 


et)parsoîte, 

65S  =  71  A  —  5\o52677î5--e.  Ptoléméedit  —  V>90. 

Il  a  rènlte  done 

e=-»-o\  16267725  =  -h  3'>3i«5i«,3. 

Cettiflrreur  sur  une  période  de  71  aos  paraîtra  encore  bien  petite,  si  Ton 
leappeQe  comment  avaient  dû  être  ob8enr<?es  les  anciennes  oppositions 
<Ii^ppirqii«  a  pu  employer. 

Mars  et  la  terre. 

8'  Voici  d^abord  la  série  des  opérations  effectoées  arec  les  éraluaiions 

■odflrnes. 


4«èm.. 

779»936490' 

365125638  35 

49,4237231 

19,29032 18 

10,8430795 

8,4472423 

ateMicn. 

2 

7 

2 

1 

1 

49,42372  3i 

19,29032 18 

10,8430795 

8,4472423 

2,39583  72 

I)elioDtira: 

!'«  Réduite.  S=    2  R -+- 49J,  423  723 1 , 

2'  7S=  i5  R  ~  19,2903218, 

3«  i5S=32R-+-  10,8430795, 

4«  22S=47R—  8,4472423, 

5«  37  S  =  79  R -h   2,3958372. 

Hipparqoe  a  trouvé  des  oppositions  de  Mars  asses  anciennes  pour  remon- 
ta j«qo^à  la  dernière  de  ces  égalités  qu^il  a  nécessairement  obtenue  soas  la 
^«Be  suivante  : 

37  S  =  79  R  H-  2^,  395  8372  -h  tf.  H-  /A„ 


^  représentant  Terreur  moyenne  qui  provient  des  observations  qu^il  a  com- 
Maées, et ^ celle  qui  vient  des  inégalités  locales  des  mouvements,  laquelle 
doit  ètft  eonaidcrée  comme  Insensible  à  cause  de  leur  restitution  presque 
plète.  Ceci  admis ,  Pexpression  de  R  en  A  donne 

©',767  6272; 


79^=79  A 

^  Ui  il  résulta,  en  négligeant  /a.  , 

37S=79A-h3',i634644 

0*oà  PoD  conclut 

<?,  =  -t-  o\o532356=  -h  i*»  i6«  Sg»,  16. 


•»• 
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Cette  erreur  réfultante  sur  une  période  de  79  années  est  d*ane  petitesw 
surprenante  quand  on  songe  à  la  nature  des  procédés  par  lesquels  on  svait 
dû  déterminer  les  anciennes  oppositions  qu^Hipparque  avait  à  combiner. 

10.  Tarrive  maintenant  aux  périodes  relatives  aux  planètes  inférieures. 
On  se  rappelle  qu'acnés  ne  sont  pas  conclues  d'oppositions ,  mais  d'élon- 
gâtions  observées  dans  des  conditions  égales  de  sens  et  de  grandeur. 

Vénus  et  la  terre, 
J^opère  d^abord  avec  les  évaluations  modernes. 


Élém.  des  dÏTii*  • 
QuoUcBts  «nti»n. 


fieKtM  succeskir$. .  2l8,665o9  GSq 


583,92148009 


365^,a563835o 

I 

i46,59i!2869t 


2i9,f't)5<>9G59 
72,07380  9l58 


i4(),5gi28  69i 


72,07380  968 


De  là  en  tire  : 

ire  Réduite  S=    R -+- 218^,^6509659, 

2«  S  =2R  — 146,  59128691, 

3^  2S=3R-*-   72,07380968, 

4«  5S  =  8R—     2,44366755. 

Hipparque  s'est  arrêté  à  la  dernière  de  ces  inégalités,  de  sorte  que  le 
résultat  auquel  il  est  parvenu  peut  s'exprimer  souk  la  forme  suivante  : 

5S==8R-2'  44366755  —  ^,-/14,       . 

où  les  symboles  e, ,  /»«  représentent,  comme  ci-dessus  ,1a  somme  des  er- 
reurs provenant  des  observations  ainsi  que  dos  inégalités  locales  des  mouve- 
ments qui  ne  se  sont  pas  complètement  compensées  ;  /a,  y  est  évidemment 
négligeable.  Ceci  admis,  l'expression  de  R  en  A  donne 

8R=  8  A -1-0^0777344; 

d'oà  il  résulte,  en  négliceaiit  fA^ , 

5  S  =  8  A  —  2^,  3659331 5  —  <?, .  Ptolémée  dit  —  2J,3o. 

D'où  l'on  conclut 

^  =  -+-  0^,065933  i5=  -^  I*»  34»»  56«,6a. 

La  petitesse  de  cette  erreur  est  encore  plus  surprenante  que  dans  les  cas 
précédents,  quand  on  songe  qoe  les  observations  se  bornaient  à  constater 
les  époques  où  Vénus  revenait  à  des  élongations  de  même  sens  et  d'égales 
grandeurs,  phénomènes  dont  les  époques  précises  étaient  encore  bien  plus 
ilifliciles  à  fixer  que  celles  des  oppositions. 
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Mercure  et  la  terre, 

\oiei  d'abord  le  calcal  avec  les  éTahiations  modernes.  Ici  S  étant  moin- 
dreqneR,  il  (aat  le  prendre  pourdiviseur. 


BOtMcaUmim. 


965,3563835 
i7,6>39465 


«»5,877479o 
3 
io,i338ooo 


i7,69?9465  io,i338ooo  7,4^1465 


3,64365  35 


7,49014  G5    9,64365  35  3,3oa83  gS  044081 40 


3,MsB3  95 


D«  là  on  tire: 


!«••  Réduite.      R=     3  8-1-1^,6239465, 
a»  6R=    tgS— 10,  i338ooo, 

7  R  =  aQ  S  -H  7 ,  490 1465, 
i3R=  41  S-  2,6436535, 
33  R=  104  S -h  3.2028395, 
46  R=  145  s—   0,4408140. 


3*^ 

4* 

6« 


■ous 


HifpiTqae  est  allé  juaqu^à  cette  sixième  égalité ,   qu^il  a  obtenue 
U  fomesaiTante: 

145  S =4^^  -+-o\44<>  8' 40  H- '•-*-/*•» 

le*  ijraboles  e,  /» ,  ayant  la  signification  que  nous  leur  avoni  attribuée 
dsoi  Ions  les  cas  précédents,  et  /a,  pouvant  être  considéré  comme  insensi- 
ble. Ceei  admis  ,  Texpression  de  R  eu  A  donne 

46R  =  46  A  H- o\ 4/169728; 

<te,  SQ  aéf  ligeant  /a,,  on  a 

145  S  =  i6  A  +  o',  8^7  7868  +  e,.        Ftolémée  dit  +  1',  o333333. 

De  U  on  conclut 

e,  =  -f-  o^,  1455465  =  -H  3*»  29*"  35»,  32. 
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CHAPITRE  IV. 

Détermination  de  la  jorme  et  de  la  situation  des 
orbites  décrites  par  les  cinq  planètes. 

Section  I.  —   Exposé  de  la  méthode  générale 
et  des  formules  qui  en  dériuent. 

57.  Continuons  de  considérer  la  terre  comme  un  simple  point 
matériel ,  circulant  autour  du  soleil  dans  le  plan  de  Técliptique, 
suivant  des  conditions  de  mouvement  et  de  positions  relatives,  qui 
nous  sont  connues  à  chaque  instant.  Si  nous  concevons  un  rayon 
visuel  dirigé  de  ce  point  mobile  au  centre  du  disque  d^une  pla- 
nète, à  un  instant  assigné,  les  observations  fixent  la  direction  de 
ce  rayon  à  partir  du  Heu  où  la  terre  se  trouve.  Car  elles  nous  font 
connaître  :  i**  son  inclinaison  sur  le  plan  de  Pécliptique,  ou  la  lati- 
tude apparente  de  l'astre,  que  je  nomme  \i  2?  l'angle  que  sa 
projection  sur  ce  plan  forme  avec  la  droite  menée  de  la  terre  au 
point  équinoxial  actuel  T ,  c^est-à-dire  la  longitude  apparente  de 
Tastre  que  je  nomme  /.  Mais  cela  nous  laisse  complètement  igno- 
rer la  distance  actuelle  rde  l'astre  à  la  terre,  ainsi  que  la  projec- 
tion de  celte  droite  sur  le  plan  de  l'écliptique,  projection  que  l'on 
appelle  la  distance  accourcie  géocentrique  de  la  planète ,  et  que 
je  désignerai  par  p. 

Pour  employer  sans  confusion  ce  mélange  d'éléments  déter- 
minéset  indéterminés,  je  les  assemblerai  sous  les  formes  si  claires, 
et  si  commodes  de  la  géométrie  analytique.  Le  mouvement  révolutif 
des  planètes,  vu  de  la  terre,  offre  une  analogie  manifeste  avec  la 
rotation  des  taches  que  l'on  observe  sur  la  surface  du  soleil.  Aussi 
la  même  marche  de  raisonnement  et  de  calculs  va~t-elle  nous 
servir  pour  en  constater  les  lois  phénoménales.  Rapportons  les 
points  de  l'espace  à  trois  axes  de  coordonnées  rectangulaires  x,  j^,  z, 
ayant  leur  origine  fixée  au  centre  de  la  terre ,  se  transportant 
avec  ce  centre  sur  tous  les  points  de  l'orbite  qu*il  décrit  annuelle- 
ment autour  du  soleil,  et  se  maintenant  toujours  parallèles  à 
eux-mêmes  durant  ce  transport.  Pour  leur  assurer  cette  condition 
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(le parallélisme ,  Taxe  des  x,  compris  dans  Fécliptique,  sera  con- 
stamment dirigé  vers  le  point  équinoxial  T«  de  la  sphère  céleste , 
d'où  Ton  comptait  les  longitudes  à  une  époque  déterminée ,  que 
nous  adopterons  comme  origine  du  temps  ;  et  nous  prendrons 
les X positifs  en  allant  vers  ce  point,  rendu  ainsi  théoriquement 
fixe.  L'axe  des  y  sera  placé  aussi  dans  Técliptique ,  perpendicu- 
lairement aux  x^  les  y  étant  pris  positifs  vers  le  point  solsticial  Q 
de  la  même  époque,  lequel  y  marque  le  commencement  du  signe 
do  Cancer.  Enfin  Taxe  des  z  sera  normal  à  récliptique,  et  les  z  se- 
ront pris  positifs  en  allant  vers  le  pôle  boréal  à  partir  de  ce  plan. 
Dans  les  applications,  nous  ferons  partir  les  longitudes/,  non 
pas  du  point  équinoxial  actuel  et  mobile  T»  auquel  l'observation 
immédiate  les  rapporte,  mais  du  point  équinoxial  fixe  T09  sur 
lequel  Taxe  des^  reste  constamment  dirigé.  Pour  cela,  nous  calcu- 
lons, Tare  de  précession  qui  doit  être  compris  entre  ces  deux 
points  sur  Pécliptique  mobile  à  raison  de  Tintervalle  de  temps  qui 
les  sépare;  puis  nous  ajouterons  cet  arc  aux  lon^^^itudes  observées 
sJT  précède  To>  et  nous  Ten  retrancherons  s'il  le  suit.  Par  ce 
inojeo ,  toutes  les  longitudes  qui  entreront  dans  nos  calculs  par- 
eront de  Taxe  des  x,  se  maintenant  toujours  parallèle  à  lui-même, 
tel  que  nous  l'avons  défini ,  et  je  les  emploierai  désormais  comme 
étant  ainsi  réduites. 

88.  Ces  conventions  étant  admises ,  soient  X ,  T  les  coordon- 
nées du  soleil ,  L  sa  longitude^  R  sa  distance  à  la  terre ,  ou  le  rayon 
vecteur  de  l'orbe  terrestre  ii  un  instant  assigné.  On  aura  évidem- 
ment 

X  =  RcosL,     Y  =  RsinL. 

L'époque  de  l'application  étant  assignée,  LetR  seront  donnés 
par  les  Tables  du  soleil  ;  de  sorte  que  X  et  Y  s'en  concluront,  ou 
poniTont  s'en  conclure. 

Ao  même  instant ,  les  coordonnées  apparentes  x,/,  z,  de  la 
planète  seront 

Ij?  =  pcos/9    ^rirpsin/,        2  =  ptang>, 
à  quoi  il  faudra  joindre 
p=:rcosX,     et  ^  par  suite,     z  =  rsinX; 

T.   V.  5* 
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les  lettres  qui  entrent  dans  les  seconds  membres  ayant  les  signiG- 
cations  que  je  leur  ai  ci-dessus  attribuées*. 

Maintenant,  appelons  j/,  y  y  z'y  les  coordonnées  kéUocentriqtits 
de  la  planète  rapportées  à  trois  axes  rectilignes  menés  par  le 
centre  du  soleil  parallèlement  aux  précédents  ;  et  employons  aussi 
des  lettres  semblables  munies  d'un  accent  pour  désigner  les  autres 
éléments  tant  linéaires  qu'angulaires  de  sa  position,  vue  de  ce 
rentre.  Nous  aurons ,  par  analogie , 

[       a:'  =  p'cos/',    y  =  p'sin/',       «'  =  p'UngV, 
(  2  )  <  à  quoi  il  faudra  joindre 

\       p'  =  r'  cos>',     et,  par  suite ,     z*  :=  r^  sin  V. 

Ces  deux  systèmes  de  coordonnées  seront  liés  entre  eux  par  leurs 
conditions  d'origines  pn>pres ,  qui  exigeront  que  l'on  ait  toujours, 
à  un  même  instant, 

(o)  x— a:'=X,     7—/=  Y,     z' =  z. 

Tous  les  problèmes  qui  ont  pour  objet  les  mouvements  de  la  pla 
nète  autour  du  soleil  dépendent  des  coordonnées  héliocen triques 
x\  y^z'.  Ce  sont  là  par  conséquent  les  véritables  inconnues  qu'il 
faut  savoir  déduire  des  observations  géocentriques  pour  connaîtra 
les  lois  de  ces  mouvements. 

Supposez  que  l'on  soit  parvenu  ainsi  à  les  découvrir,  et  à  en 
construire  des  Tables  qui  donnent  les  valeurs  de  j:',  j^',  «',  ou  de 
leurs  équivalents  trigonomctriques,  pour  un  instant  quelconque 
assigné  t.  Le  problème  analytique  consistera  alors  à  déduire  de 
ces  valeurs  celles  des  coordonnées  géocentriques  j:  ,  ^^  s,  ainsi  que 
de  leurs  éléments  angulaires  pour  le  même  instant,  soit  afin  de 
confirmer  ou  de  corriger  les  premières  en  les  comparant  à  l'ob- 
servation, soit  afin'de  suppléer  à  celles-ci. 

59.  Dans  ces  deux  cas,  le  passage  d'un  des  systèmes  de  coor> 
données  à  l'autre  s'opère  au  moyen  des  équations  qui  lient  leurs 
origines.  Pour  réduire  cette  opération  tant  directe  qu'inverse  à 
ses  termes  les  plus  simples,  remplacez ,  dans  nos  trois  équations 
de  condition ,  les  coordonnées  rectangulaires  par  leurs  équivalents 
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ingubûres,  respectivement  associés  aux  distances  accourciesp,  p'. 
Elles  deviendront 

p  cos/  —  p'cos/'  =  RcosL, 
(0)  psml — p' sin/'  =  EsinL, 

p'  tang  V  =  (S  tang  ^. 

Concevons  d'abord  que  Ton  soit  en  possession  de  Tables  calculées 
qui  fassent  connaître  les  angles  /%  V,  et  la  distance  accourcie  hélio- 
cmtrique  p\  pour  un  instant  quelconque  assigné  que  je  nomme  t. 
R  et  L  seront  donnés  aussi ,  pour  ce  même  instant,  par  les  Tables 
<1d  soleil.  Alors,  nos  trois  équations  ne  contiendront  plus  d'incon- 
nues que/,  >,  p,  qui  pourront  ainsi  s'en  conclure. 

A  cet  eflet,  je  prends  d'abord  les  deux  qui  ne  contiennent  que  / 
ctp.  Elles  donnent 

pcos/  =  cos/'  -hRcosL,     psin/  =  p'sin/'  +  KsinL; 

<i)  multipliant  la   i'*  par  sin/,  la  2*"  par  —  cos/,  et  ajoutant, 

p  disparaît ,  et  il  reste 

o  =  p'  sin  (/'—/)  —  R  sin  (/  —  L  ) . 

Or  /'  —  /  équivaut  à  /'  —  L  —  (/  —  L).  En  effectuant  cette 
transformation ,  /  —  L  demeure  seule  inconnue,  et  en  la  dégageant 

on  obtient 

„      ^,  p'sîn(/'— L) 

tang  (/  —  L  )  =  -^ — r^—TT, — 1-,  • 
^^  '      R-hp'cos(/'  — L) 

Quand  on  aura  calculé  Tare  /  —  L  par  cette  expression  de  sa  tan  - 
g^te,on  en  pourra  conclure  /,'puisque  L  est  donné.  Connaissant  l, 
on  déduira  des  deux  équations  ci-dessus  considérées, 

p^sin(/'^L) 
P""    sin(/  — L)   * 

^  pourrait  aussi  obtenir  directement 

p»  =  p'2 -f.  2  p' R  cos  ( /' —  L )  4- R' ; 


d'où 


=  p'[i+^c,>s(/'-L)+^;]': 
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mais  cette  expression  de  p,  quelquefois  utile ,  ne  se  prête  pas  au 
calcul  logarithmique. 

Ayant  ainsi  les  deux  coordonnées  géocen triques  /  et  p,  on  ob- 
tiendra la  troisième  >  par  celle  de  nos  équations  de  condition  qui 
\a  renferme ,  et  elle  donnera 

p'  tang  > 
tang>  =  ?^ 2__. 

P 

Comme  les  formules  auxquelles  nous  venons  de  parvenir  sont 
d*un  usage  continuel  pour  calculer  les  lieux  géocentriques  des 
planètes  d'après  les  Tables ,  il  ne  sera  pas  inutile  d^en  montrer  la 
signification  géométrique.  G^est  Tobjet  de  layS*^.  7. 

Elle  est  construite  dans  le  plan  de  Técliptique.  M  désigne  la 
projection  de  la  planète  sur  ce  plan ,  S  le  soleil,  T  la  terre,  qui  y 
sont  contenus.  T  est  le  point  équinoxial  d*où  l'on  compte  les 
longitudes  tant  géocentriques  qu^héliocentriques.  En  formant  les 
expressions  des. trois  angles  T,  S^  M  en  fonction  de  ces  arc^s, 
on  trouve  ce  qui  suit  : 

L'aDgle  à  la  terre. . .     T  =  2  —  L,  on  Toppelle  Vélongation. 

L^aogle  au  soleil S  =  iSo^+L  —  Z',  »  )a  commutation, 

L^augle  à  la  planète.    M=/' — l^  »  Xk  parallaxe  annuelle, 

Cest  Tangle  sous  lequel  la  planète 
^  projetée  sur  Tccliptique  voit  le 

rayon  B. 

Maintenant,  concevez  une  perpendiculaire  menée  du  sommet  S 
sur  le  côté  p.  Elle  aura  ces  deux  expressions  équivalentes  :  p'  sîd  M 
ou  R  sin  T.  C'est  la  première  égalité  d'où  nous  avons  déduit  /• 

La  proportionnalité  des  côtés  du  triangle  aux  sinus  des  angles 
qui  leur  sont  opposés,  donne  ensuite 


P  _ 


sin  S 
sinT* 


C'est  la  seconde  égalité  de  laquelle  nous  avons  déduit  p,  après  que  / 
était  connu. 

La  troisième  formule  qui  donne  la  latitude  géocentrique  X ,  ne 
fait  qu'exprimer  que  la  droite «PM  menée  de  la  planète  perpendî- 
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culairement  à  l'écliptique  est  commune  aux  deux  systèmes  de 
,   coordonnées  rectangulaires  x ,  j ,  z  ;  a/,y^Ëf, 

Si  Ton  supposait  les  éléments  / ,  X  du  lieu  géocentrique  observés, 
l:  et p  déterminé  par  quelque  procédé  auxiliaire,  ou  en  déduirait  t 

etV  en  les  dégageant  de  nos  deux  premières  équations  de  condi- 

i   tien  par  une  série  d'opérations  tout  à  fait  pareille.  Mais  on  peut 

i   les  obtenir  tout  ^e  suite,  sans  nouveau  calcul  »  en  remarquant 

i   ^e,  dans  ces  équations,  les  termes  qui  appartiennent  aux  deux 

^    systèmes  de  coordonnées  entrent  exactement  de  la  même  ma- 

i   mère,  sauf  que  p  et  p'  y  sont  affectés  de  signes  opposés.  Les  ré- 

i    nltats  de  Tune  ou  Tautre  élimination  ne  peuvent  donc   diffé- 

1    rerque  par  cette  opposition  de  signes,  de  sorte  que  l'on  devra 

avoir 


/,/      Tx        — psm(/  — L) 

tangf/'  —  L)  =r  - — ^ Vi ï^x  5 

^^  ^       R  — pcosf/  — Lr 


et  ensuite 


ou  encore 


P  —         sin(/'  — L)  ' 

(         2R        ,,      ^,      R»|» 

P  =PJi  -—  cos(/~L)-+-  — j  . 

C^estoeque  Ton  peut  effectivement  vérifier.  ^  et  p'  étant  ainsi  con- 
DOS,  la  troisième  équation  de  condition ,  qui  est  de  même  forme 
pour  les  deux  systèmes  de  coordonnées^  donnera 

tangV  =  Pi^V 

11  Kite  donc  seulement  à  voir,  comment  on  pourra  se  procurer 
la  valeur  de  p. 

40.  On  l'obtient  en  s'appuyant  sur  un  fait  dont  nous  aurons 
tûentôtla  preuve  matérielle.  C'est  que  les  orbites  de  toutes  les  pla- 
nètes sont  contenues  dans  des  plans  qui  passent  par  le  centre  du 
soleil,  lequel  est  aussi  le  centre  de  nos  coordonnées  x'^  y^  zf.  Ad- 
mettons  pour  le  moment  qu'il  en  soit  ainsi.  Alors  les  valeurs  si- 
multanées de  a/,  x'>  *'i  propres  à  une  planète ,  devront  toujours 
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satisfaire  à  une  même  équation  linéaire  ayant  pour  fbntie 

Kxf  -h  By  -h  «'  =  o, 

A  et  B  étant  des  constantes  connues  ou  déterminâbies  en  nombres. 
Pour  leur  donner  une  signification  astronomique,  formons  la  trace 
du  plan  sur  l'écliptique ,  trace  que  Ton  appelle  la  ligne  de  srs 
nœuds  \  et  nommons  N  la  longitude  de  sa  branche  ascendante, 
par  laquelle  la  planète  passe  quand  elle  traverse  Fécliptique  en 
s*élevant  du  sud  au  nord ,  ce  qui ,  diaprés  nos  conventions  anté- 
rieures, devra  rendre  les  valeurs  de  z'  positives,  de  négatives 
qu*elles  étaient  avant  ce  passage.  Nommons  encore  4-  iTinclinaisoD 
du  plan  sur  Técliptique,  en  la  comptant  aussi  du  sud  vers  le 
nord.  Gela  exigera  que  Ton  fasse 

A  =  H-  tang  I  sin  N  ,       B  =  —  tang  I  cos  N  ; 

or,  en  éliminant  les  deux  coefficients  A^  B,  par  ces  expressions, 
réquation  de  notre  plan  deviendra 

(3)  x'  Ung  I sin N  —  y  tang  I  cosN  -+-  «'  =^  o. 

Et  il  est  aisé  de  vérifier  qu'elle  satisfait  effectivement  à  toutes  les 
conditions  conventionnelles  que  nous  nous  sommes  imposées. 

On  verra  plus  loin  que  les  observations  font  immédiatement 
connaître  les  deux  éléments  I ,  N ,  dont  elles  prouvent  aussi  la 
constance  d'application  à  tous  Ite  points  de  chaque  orbite.  Sup- 
posons donc  qu'on  les  ait  ainsi  obtenus  :  alors,  quand  on  aura  deux 
des  coordonnées  x*^y\  z*  d'une  planète^  on  pourra  conclure  la 
troisième  de  cette  équation. 

Remplaçons  ces  coordonnées  par  leurs  expressions  respective-* 
ment  équivalentes,  x  —  X,/  —  Y,  »,  oùX  représente  R  oosL, 
et  T,  R  sin  L.  Il  en  résultera 

(4)  xtangIsinN  — ^tanglcos  N-hz  -hR  tangIsin(L  —  N)  =  o, 

qui  est  la  relation  analogue  entre  les  coordonnées  géocentriqnes. 
Si  dans  la  première  on  remplace  x^,  y,  s'  par  leurs  valeurs 
respectives,  f' cos/',  p'sin/',  p'tangV,  p' disparaît  comme  foc- 
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teur commun;  et,  après  Tavoir  supprimé ,  il  reste 

(3)'  taiiglsin(^  — N)  — tangX'  =  o. 

Mais  si  Ton  fait  la  substitution  analogue  dans  la  seconde ,  p  n'en 
disptnôt  point,  et  Ton  trouve 

«y  p{unglsin(/—  N)  —  tangX  j  —  R  tangisin  (/  —  N)  —  o. 

■ 

Cette  dernière  nous  montre  que,  si  l'on  a  déterminé  par  obser- 
vation, k  an  certain  instant,  la  latitude  et  la  longitude  géocen- 
triqoa  /,  y.  d'une  planète  relativement  à  laquelle  on  connaît  les 
constantes I,  N,  on  en  conclura, pour  le  même  instant,  la  valeur 

da rapport —- 9  et,  par  suite,  les  coordonnées,  tant  géocentrique» 

qn'héliocentriques ,  jr ,  j^,  z ,  x',  jr'y  z\  en  fonction  de  ce  même 
rapport,  puisqu'il  entre  seul  comme  inconnue  dans  leurs  expres- 
sions générales,  quand  /,  >  et  L sont  donnés. 

Gc  résultat  est  facile  à  comprendre.  I  et  N  étant  connus,  le  plan 
<le  l'orbite  qui  passe  par  le  soleil  est  défini  de  position  relative- 
ment à  cet  astre.  Il  l'est  aussi  relativement  à  la  terre  qui  est  liée 
an  soleil  par  le  rayon  R,  dont  les  Tables  font  connaître,  pour 
chaque  instant,  la  direction  et  la  longueur  en  partie  du  demi 
gnod  axe  de  l'orbe  terrestre  pris  pour  unité.  D'une  autre  part, 
tRaiid  on  a  observé  à  un  certain  instant  la  latitude  ou  la  longitude 
grôoentriques  \ ,  /  d'une  planète ,  ces  deux  angles  fixent  complé- 
tnoent  la  direction  du  rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  point  du 
plan  où  la  planète  se  trouve.  Ses  coordonnées  géocen triques  x , 
7)  >  de  ce  point ,  ainsi  que  sa  distance  r  à  la  terre ,  et  la  projec- 
^pde  celle-ci  sur  l'éclip tique,  sont  donc  alora  déterminable» 
en  fonction  du  rayon  R,  qui  est  le  seul  élément  linéaire  explid- 
tement  iotroduit  dans  le  calcul.  Notre  formule  ne  fait  qu'exprimer 
on  desrésultats  de  cette  détermination  en  nous  faisant  connaître  le 

rapport  £-,  d*où  se  déduisent  tous  les  autres  éléments  linéaires, 
R 

^t  géocentnques  qu'héliocentriques ,  du  lieu  observé. 

11 M  également  facile  de  voir  pourquoi  le  rapport  ^    dispa^ 

R 
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rait  de  Téquadon  (3)',  qui  par  conséquent  le  laisse  indélennio 
Soient  (fig.  8)  S  le  soleil ,  Nn'  l'orbite  d'une  planète ,  compri 
tout  entière  dans  un  plan  dont  la  trace  sur  l'écliptique  est  SI 
le  point  M  étant,  par  exemple,  le  nœud  ascendant  de  Torbite  NI 
Menons  dans  Técliptique  la  droite  ST»  dirigée  au  point  équinoij 
de  printemps ,  et  à  partir  de  laquelle  nous  compterons  les  longit 
des ,  dans  le  sens  indiqué  par  la  flèche  courbe.  A  un  instant  qw 
conque  la  planète  étant  en  P,  on  vous  donne  Tangle  PSM,  ou  V  q 
est  sa  latitude  héliocentrique,  et  Tangle  MS  T>  ou /'qui  est  sa  loi 
gitude  héliocentrique  aboutissant  au  cercle  de  latitude  PSM,  q 
la  contient.  L'angle  NST,  ou  N,  étant  supposé  connu,  lesdei 
éléments  observés  V,  t  détermineront  complètement  la  directii 
du  rayon  vecteur  héliocentrique  PS,  ou  /,  et  celle  de  sa  projectic 
sur  récliptique  MS,  ou  ^\  mais  nullement  leurs  longueurs  ab§ 
lues,  puisque  /  étant  tout  entier  compris  dans  le  plan  de  l'orbit 
ses  coordonnées  angulaires  resteront  les  mêmes,  quelque  longUQi 
arbitraire  qu'on  veuille  lui  assigner.  Les  deux  éléments  anguh 
res  \'y  t  ne  peuvent  donc  avoir  entre  eux  d'autre  relation  obli 
gée  que  celle  qui  est  nécessaire  pour  que  la  droite  r^  soit  cod 
prise  dans  le  plan  donné;  et  c'est  précisément  ce  qu'exprime  r< 
quation  (3)'. 

Pour  le  reconnaître ,  prolongez  les  trois  droites  SN ,  SP,  Si 
jusqu'à  ce  qu'elles  aillent  percer  la  surfaci;  de  la  sphère  céleste 
supposée  décrite  du  centre  S  ,  avec  un  rayon  d'une  longueur  in 
définie.  Ces  trois  points  d'intersection  /?,  ^,  m,  étant  joints  pi 
des  arcs  de  grand  cercle  ,  deviendront,  sur  cette  surface,  les  tra 
sommets  d'un  triangle  sphérique  rectangle  en  m  ,  dans  lequel  o 
connaîtra  le  côté  pm  ^  qui  est  X',  le  côté  mn,  qui  est  /'  — N,  < 
l'angle  pnm^  ou  I,qui  est  l'inclinaison  du  plan  de  l'orbite  su 
l'écliptique.  Or,  d'après  les  règles  de  la  trigonométrie  sphériqu 
(2' cas  de  Legendre),  ces  trois  données  devront  avoir  entre  elle 
la  relation  suivante  : 

tang  I .  sin  (  /'  —  N  )  =  tang  X'  ; 

c'est  précisément  notre  équation  (3)'. 

40  bis.  L'hypoténuse  nm  de  ce  même  triangle  a  une  grande  im 
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portaooe  en  astronomie ,  parce  qu*elle  mesure  l'angle  PSN  qae  le 
rayon  recteur  héliocentrique  de  la  planète  forme ,  dans  le  plan 
deTorbite,  avec  la  ligne  des  nœuds;  et  ce  sont  les  variations  pro- 
gresnTes  de  cet  angle  qui  définissent  la  loi  de  circulation  de  la 
planète  dans  son  orbite.  Or  on  le  conclut  aisément  des  mêmes 
données.  Eo  effet ,  si  Ton  désigne,  pour  abréger,  le  côté  t —  N 
par r,  et  que  l'on  nommée^  Thypoténuse  /i/ti,  on  obtiendra 
celle-d  par  Tune  ou  l'autre  des  deux  relations 

cos  v'  =  ces  p  cos  V , 

on  encore 

tang  p=  lang  </  cos  I, 

lesquelles  ont  simultanément  lieu  dans  notre  triangle  npm.  Mais 
la  seconde  est  de  beaucoup  la  mieux  adaptée  aux  applications 
pratiques ,  et  c'est  toujours  celle  qu'on  y  emploie.  Je  vais  dire 
tout  de  suite  pourquoi  on  en  use  ainsi ,  car  je  n'en  trouverai 
jamais  une  occasion  plus  favorable. 

Pour  exprimer  les  lois  des  mouvements  des  planètes  autour  du 
soleil,  et  en  former  des  Tables  numériques,  qui  servent  à  pré- 
dire les  positions  de  ces  astres  en  fonction  du  temps,  les  astro- 
nomes procèdent  de  la  même  manière  que  pour  exprimer  les 
nKmyements  révolutifs  de  la  lune  autour  de  la  terre.  Gonsidé- 
i^nt  d'abord  les  mouvements  moyens  ,  ils  en  reportent  la  marche 
onifernie  sur  les  cercles  de  la  sphère  céleste  qui  résultent  de 
l'intersection  de  cette  sphère  par  les  plans  des  orbites  véritables. 
Tel  serait  Parc  /i  tt  de  notre^gr.  8.  Pour  assigner  sur  ces  cercles  les 
pvûjections  snccessives  des  lieux  moyens  et  vrais,  ils  les  y  répartis- 
sent àpartir  d'une  origine  commune  prise  dans  leur  plan,  et  qui  est 
désignée  par  T%  dans  notre^^.  8.  Elle  est  conventionnellement 
choisie  par  cette  condition,  que  Tare  /iT',  compté  sur  le  cercle 
de  Torbile ,  dans  un  sens  rétrograde ,  à  partir  de  la  projection  n 
du  nœnd  ascendant,  soit  constamment  égal  à  l'arc  /iT  de  Téclip- 
tique ,  qui  exprime  la  longitude  héliocentrique  actuelle  N  de  ce 
même  nœud.  C'est  à  partir  de  ce  point  T'  que  les  astronomes 
comptent  les  longitudes,  tant  vraies  que  moyennes,  dans  l*orbite. 
Ayant  donc  déduit  des  Tables,  pour  le  temps  donné  r,  la  longi- 

T.  V.  6 


,  tilde  moyenne  ainsi  définie,  ils  y  ajoutent  toutes  les  inégalités  lo- 
cales qui  Taffectent,  ce  qui  leur  donne  le  lieu  vrai  p  de  la  planète 
projetée  sur  son  cercle  céleste,  par  conséquent  Tare  total  T*np, 
qu'ils  appellent  la  longitude  vraie,  dans  l'orbite,  et  que  je  nom- 
merai /t'^  De  là,  retranchant  l'arc  T'«,  q«i  est  la  longitude 
actuelle  N  du  nœud  comptée  de  même  ,  ils  obtiennent  Tare  np  ou 
9\  qu'ils  appellent  V argument  de  latitude ,  parce  qu'en  effet  quand 
il  est  connu,  ainsi  que  l'inclinaison  I  du  plan  de  l'orbite  surTé- 
cliptique  ,  on  en  conclut  immédiatement  la  latitude  héliocentrique 
mp  ou  V  de  la  planète,  au  moyen  de  la  formule 

sin  a'  =  sini  sinp'. 

Ce  même  arc  i^' étant  projeté  sur  récliptique  donnera  l'arc /îw, 
c'est-à-dire  c  ou  /'  —  N,  par  l'équation  en  tangentes 

[i]  tang  v  =■  tang  v  ces  I ; 

alors  f'  ou  H  —  N  étant  connu ,  on  y  ajoute  N ,  et  l'on  a 

H  est  la  longitude  de  la  planète  dans  l'écliptique, comptée  du  point 
équinoxial  T-  Avec  ces  éléments  les  Tables  font  connsutre  te  rayon 
vecteur  absolu  /et  la  distance  accourcie  p'»  qui  y  correspondent, 
ce  qui  complète  les  coordonnées  héliocen triques  de  la  planète  pour 
le  temps  donné  /;  d'où  Ton  déduit  ses  coordonnées  géooentriques 
à  la  même  époc|ue  par  les  formules  du  §  39. 

Si  c'étaient  les  coordonnées  géocentriques  qui  fussent  données, 
on  en  déduirait  d'abord  les  héliocentriques,  X%  ^,  r^j  par  les 
formules  inverses  du  même  §  59.  De  la  longitude  t  comptée  sur 
récliptique  on  retrancherait  la  longitude  N  du  nœud  ,  ce  qui  don» 
nerait  H — N  ou  p  ,  d'où  l'on  tirerait  /  par  l'équation  en  tangenta. 
Ayant  /,  on  y  ajouterait  Pï,  et  l'on  obtiendrait 

/(»)  =  / -f-N; 

/(O  serait  la  longitude  de  la  planète,  comptée  dans  l'orbite,  à  partir 
de  l'origine  conventionnelle  T'. 
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Ici,  le  passage  de  «»'  à  v,  ou  de  o  u  p',  s^opcre  au  moyen  <îe  Té-  ' 
qaation[i],  mais  non  pas  en  lui  appliquant  le  calcul  numérique 
ck'rect.  Les  inclinaisons  I  des  orbites  planétaires  sur  le  plan  de 
l'éclipdque  étant  généralement  peu  considérables,  la  différence 
«^— >,  que  l'on  appelle  la  réduction  à  l*éclîptique ,  est  toujours 
fort  petite,  de  sorte  que,  pour  les  évaluer,  on  peut  employer 
avec  avantage  les  séries  de  Lagrange,  qui  donnent 

i»  =  p'  —  R"  tang-  ;  I  sin  a  v'  —  \  R"  tang<  ;  I  sin  4  i/ 
—  {  R"  tang*'  7 1  sin  6  /.  .  . ,  etc. , 

f/z=  V  -\-  R"  lang'  -;  I  sin  2  r  -4-  {  R"  tang'  \  I  sin  4  «' 
-h  *  R"  tang"  {  I  sin  G  p.  .  .,etc., 

dans  lesquelles  le  facteur  R"  représente  le  rayon  du  cercle  plié  en 
arc ,  et  réduit  en  secondes  de  Tespèce  de  subdivision  que  Ton 
veut  employer.  Si  Ton  adopte,  par  exemple,  ia  sexagésimale,  il  suf- 
fira de  prendre 

log  R"  =  5 , 3 1 4425 1      ou      log  Uj\  =  6 ,6855749. 

10  ter.  Au  temps  de  Kepler  ces  développements  n'étaient  pas 
connus,  et  les  logarithmes,  qui  en  rendent  l'application  si  facile, 
n'étaient  pas  inventés.  Cest  pourquoi,  au  chap.  XV,  page  83, 
tyam  besoin  d^évaluer  la  réduction  à  l'écliptique  0'  —  p,  pétant 
donné,  il  calcule  directement  p'  par  la  formule  exacte 

tanc  p 

Ungp'= 2-., 

^  cos  I 

n^'il  reconnaît  devoir  à  Landsberg.  De  là  il  déduit  la  latitude  hé- 
liorentnqoe  locale  V  par  la  fornmle  directe 

sin  y  =;  sin  I  sin  p', 

«^  permettant  souvent  d'y  remplacer  p'  parp,  pour  abréger  le 
olcul,  ce  que  la  petitesse  de  I  dans  l'orbite  de  Mars  lui  permet  de 
^re  sans  erreur  notable,  puisque  la  fopnule  exacte  en  p  serait 

tangV  =  tang  I  tang  p. 

6.. 
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de  l'orbe  terrestre  aboutissant  aux  deux  stations.  La  position  de 
la  planète,  qui  se  trouTe  au  sommet  du  triangle,  est  donc  ainsi 
complètement  déterminée  et  assignable. 

La  solution  analytique  de  ce  problème  découle  immédiatement, 
et  sans  aucun  effort,  des  formules  que  nous  venons  d'établir.  Pour 
Ten  déduire,  je  marque  d*un  indice  inférieur  les  éléments  géo- 
centriques  qui  appartiennent  à  la  deuxième  station.  Puisque  les 
coordonnées  héliocentriques  x',  ^,  s'  sont  les  mêmes  dans  les 
deux  observations  considérées ,  cette  condition  d'égalité ,  intro  • 
dttite  dans  les  équations  (  i  ),  relatives  à  Tune  et  à  Tautre ,  donnera 
évidemment 

p,  cos  /|  —  R|  cos  L|  =  p  cos  /  »—  R  cos  L , 
p,  sin  /,  —  R  sin  L|  =  p  sin  /  —  R  cos  L, 
p,  tang  ^,  =  p  lang  À. 

Or,  en  désignant  la  première  par  (a),  la  deuxième  par  (b),  si  ron 
forme  les  combinaisons  (a)  sin  /i  —  {b)  cos  /, ,  et  (a)  sin  /  —  {b)  cos  /, 
les  deux  inconnues  p,  pi  se  trouveront  dégagées  :  ce  qui  donnera 
séparément 


[3] 


sment 

p  sin  (/,—/)  =R,  sin(L,  —  /,)  —  Rsin(L  —  /,  ), 
p,  sin  (  /,  —  / }  =  R,  sin  (  L,  —  /  )  —  R  sin  (  L  —  /  ); 

,  seront  calculables  par  ces  déduites  ,  où  elles  soni 


p  et  p,  seront  calculables  par  ces  déduites  ,  où  elles  sont  seules 
inconnues;  après  quoi  les  coordonnées  héliocentriques,  tant  li- 
néaires  qu'angulaires,  qui  ne  renferment  d'inconnu  que  p^  pour- 
ront être  évaluées  en  parties  de  R  et  Ri,  par  conséquent  du  demi 
grand  axe  A  de  Porbe  terrestre,  qui  est  leur  unité  commune. 

Quoique  la  formation  des  équations  [3] ,  qui  résolvent  le  pro- 
blème trigonométrique ,  soit  incontestable,  je  ne  crois  pas  inutile 
d'en  montrer  la  signification  par  une  construction  géométrique 
fort  simple.  C'est  l'objet  de  la/"^.  9.  Elle  est  tracée  dans  le  plan 
de  Técliptique,  S  est  le  soleil  ;  T,  T, ,  sont  les  deux  points  où  la 
terre  s'est  trouvée  dans  son  orbite  annuelle,  quand  on  a  observé  la 
planète,  dont  la  projection  sur  le  plan  de  l'écliptique  tombait  en 
M.  Ainsi  les  droites  TM ,  T;  M ,  sont  les  deux  distances  accourcies 
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p,  pi  de  la  planète  à  la  (erre,  et  TS,  T,  Si  sont  les  deux  rayons  vec- 
teurs terrestres,  R,  R,.  Enfin  les  droites  parallèles  TT«,  T, T# 
désignent  Taxe  mobile  des  x  qui  se  transporte  avec  la  terre ,  en 
se  maintenant  toujours  parallèlement  à  hii-méme,  puisqu'il  reste 
constamment  dirigé  vers  le  point  cquinoxial  T«y  situé  à  riufini 
sar  U  sphère  céleste >  dans  le  prolongement  de  Técliptique.  Les 
longitudes  se  comptent  à  partir  de  cet  axe ,  dans  le  sens  marqué 
par  la  flèche  courbe  tracée  sur  la  figure.  Ceci  reconnu  ,  veut-on 
inteiprcter  une  des  deux  équations  [3],  par  exemple  la  deuxième» 
qui  fait  connaître  p,  ;  du  point  Ti  menez  T,  M,  parallèle  à  TM  , 
oup,  et  T,  n,  qui  lui  soit  perpendiculaire  ;  menez  aussi  du  point 
S  la  droite  SQ,  perpendiculaire  à  T,  M| ,  et  qui  coupera  sa  pa- 
rallèle TM,  ou  p,  en  un  point  n.  Considérez  alors  les  trois  triangles 
lecUngles  T,  M  n, ,  T,  S  Q ,  T  S  n  :  les  angles  aigus  en  M,  T„  T, 
y  seront  respectivement  /,  —  /,  L,  —  /,  L  —  /.  Alors  T|  II, ,  ou 
Pi  sia  (/,  —  /),  sera  égal  à  SQ ,  qui  est  R,  sin  (  L,  —  /  ) ,  moins 
Sn,  qui  est  R  sin  (L  —  /).  CVst  précisément  ce  qu'exprime  la 
deuxième  des  équations  [3J.  La  première,  qui  donne  p, ,  se  prête  à 
une  interprétation  analogue,  en  dirigeant  les  perpendiculaires  sur 
Pi  et  non  surp. 

Sectiow  II.  —  Application  de  la  méthode  précédente  à 
la  détermination  des  nœuds  et  des  inclinaisons  des 
orhùes  planétaires  par  les  observations ,  en  supposant 
(jue  ces  orbàes  soient  contenues  dans  des  plans  fixes 
passant  par  le  centre  du  soleil. 

41.  Ce  qui  se  présente  d'abord  de  plus  simple,  c'est  de  regar- 
der les  orbes  des  planètes  comme  des  courbes  planes  dont  le  plan 
passe  par  le  centre  du  soleil.  Voyons  comment  cette  supposition 
s'accorde  avec  les  observations. 

Si  les  planètes  se  meuvent  dans  des  orbites  planes,  et  si  le  plan 
de  ces  orbites  passe  par  le  centre  du  soleil,  les  points  où  chaque 
planète  rencontre  Técliptique  doivent  être  opposés  sur  une  même 
ligne  droite,  menée  par  le  centre  du  soleil,  et  mobile  sur  Téclip^ 
tique  avec  lui.  Ces  points  déterminent  donc  la  trare  du  plan  de 
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Torbite  sur  récliptiqne,  trace  qne  Ton  appelle,  en  astronomie _^> 
la  ligne  des  nœuds. 

Un  observateur  qui  serait  placé  dans  le  soleil,  pourrait  aisé — 
ment  vérifier  si  c«tte  condition  est  remplie.  Il  déterminerait  pa^^ 
la  série  des  observations  les  instants  où  la  latitude  de  la  planète 
est  nulle,  et  il  verrait  si,  à  ces  mêmes  instants,  ses  longitudes  ké — 
liocentriques  sont  égales  ou  diffèrent  d'une  demi-circonférenoe^ 
Pour  nous,  qui  sommes  placés  sur  la  terre,  nous  pouvons  bîc 
Clément  déterminer  par  des  observations  géocentriques  riostan.' 
où  la  planète  passe  par  ses  nœuds;  mais,  n'étant  pas  au 
des  mouvements  planétaires,  ces  noeuds  ne  peuvent  pas  nous  pa — 
rattre  opposés  sur  la  sphère  céleste  ;  et  la  droite  qui  les  joint,  étam 
emportée  sur  Técliptique  par  le  soleil,  doit  se  ])résenter  succès  — 
sivement  à  nous  sous  divers  degrés  d'obliquité,  qui  rendent  cett  -^ 
opposition  méconnaissable. 

Cependant ,  parmi  toutes  les  situations  que  peut  prendre  1  ^ 
plan  de  l'orbite  par  rapport  à  nous,  il  en  est  deux^  à  la  vérit=^ 
fort  rai*es,  où  la  difficulté  peut  être  éludée  :  ce  sont  celles  où  1    - 
planète  se  trouverait  sans  latitude ,  et  en  même  temps  en  oppo 
sition  ou  en  conjonction  avec  le  soleil.  Car  alors  nous  la  verrions 
de  la  terre,  sur  la  même  droite  que  si  nous  étions  au  centre  di 
soleil.  Plusieurs  observations  de  ce  genre  uionlreraient  si  le  nœu« 
de  la  planète  répond  toujours  à  la  même  longitude  vue  du  soleil 
S'il  n'est  pas  en  notre  pouvoir  de  multiplier  à  volonté  ces  con 
cordances  spécialement  favorables,  il  n'est  peut-être  pas  indispei 
sable  à  notre  but  qu'elles  se  trouvent  rigoureusement  accomplies 
et  il  est  au  contraire  à  présumer  qu'ici,  comme  dans  toute  auti 
détermination  astronomique,  les  circonstances  voisines  de  celles 
là  pourront  y  être  ramenées  par  quelque  artifice  de  réductioc::^^ 
approximative.  Telle  est  donc  la  marche  logique  qu'il  nous  fau 
dra  suivre  pour  constater  ce  premier  caractère  des  orbites  planes  ^ — 

I.   —  Détermination  des  nœuds  par  les  observations. 

48.  Ce  fut  là  aussi  le  premier  problème  que  se  proposa  Kepler^ 
h>rsque,  muni  des  observations  de  Tycho,  il  entreprit  de  décou — 
urip  les  véritîTbles  lois  physiques  des  mouvements  planétaires,  c 
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les  établir  par  des  dcmonstrations  rigoureuses,  et  d*en  construire 
des  Tables  fondées  sur  les  réalités  naturelles,  non  plus  sur  des  fic- 
tions géométriques  arbitrairement  imaginées  :  œuvre  immense, 
que  seul,  parmi  tous  les  astronomes  qui  l'avaient  précédé,  il  eut 
la  hardiesse  de  concevoir  et  la  force  d'accomplir. 

Dans  cette  voie  expérimentale  tout  était  à  faire.  Les  particula- 
rités les  plus  simples  d'un  mouvement  circulatoire  opéré  autour 
du  soleil  dans  une  orbite  plane,  celles  que  nous  admettons  au- 
jourd'hui sans  difficulté,  presque  sans  réflexion,  devaient  alors 
être  recherchées,  et  établies  par  les  observations  comme  autant  de 
faits.  En  procédant  ainsi,  Kepler  eut  d*abord  à  traiter  la  question 
suivante  (*)  : 

Lorsqu'une  planète  est  amenée  par  son  mouvement  propre  à 
traverser  le  plan  de  l'écliptique,  sa  latitude  héliocen trique  et  sa 
latitude  géocentrique  deviennent  nulles  toutes  deux  à  la  fois.  On 
peut  donc  déterminer  les  instants  de  ces  passages  par  l'observa- 
tion, soit  en  y  saisissant  la  planète,  soit  en  interpolant  ses  latitudes 
géocentriques  observées  un  peu  avant  et  un  peu  après.  Ceci  étant 
effectué,  si  l' orbite  est  fixe  dans  l'espace,  ou  si  elle  ne  se  déplace 
que  très-lentement,  comme  la  permanence  des  mouvements  rela- 
tifs semble  l'indiquer,  chaque  fois  que  la  planète  reviendra  à  un 
même  nœud,  soit  ascendant,  soit  descendant,  elle  s'y  retrouvera 
à  une  même  distance  du  soleil,  sur  un  rayon  vecteur  héliocen- 
trique  dont  la  longueur  et  la  direction  stellaire  n'auront  pas 
changé.  Alors  ses  retours  consécutifs  à  chaque  nœud  devront 
comprendre  entre  eux  un  intervalle  de  temps  égal  à  une  de  ses 
révolutions  sidérales;  et,  réciproquement,  cet  intervalle  ne  peut 
être  tel,  que  si  les  nœuds  sont  restés  sensiblement  fixes,  en  direc- 
tion et  en  distance  héliocentrique ,  entre  les  époques  des  retours 
que  Ton  a  comparés.  Kepler  trouva  dans  les  observations  de 
Tycho  les  moyens  de  prouver  la  réalité  de  ce  fait  pour  chacun 
des  deux  nœuds  de  Mars,  qui  était  alors  le  sujet  spécial  de  ses  re- 
cherches. S'il  avait  eu  à  sa  disposition  des  observations  plus  pré- 
cises et  plus  nombreuses,  la  même  méthode  aurait  pu  lui  donner, 

(*)  De  molibus  slcUm  Martis ,  chap.  XI! ,  pape  7X 
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à  la  fois,  la  longueur  et  la  direction  absolue  du  rayon  vecteur  mené 
à  chaque  nœud,  du  centre  du  soleil,  i*e  qui  lui  aurait  épargné 
beaucoup  d'essais  et  d'incertitudes  pénibhs.  ?kous  effectuerons 
plus  tard  celte  application  pour  Mercure:  mais  elle  eût  été  im- 
possible alors. 

45.  Cette  fixité  de  position  et  de  distance  dos  nœuds  autour  du 
soleil  réalisait  évidemment  les  deux  premières  parlicularités 
que  doit  présenter  une  orbite  sensiblement  immobile.  11  fallait 
maintenant  savoir  si  les  rayons  vecteurs  héliocentriqucs,  menés  à 
ces  deux  nœuds,  sont  situés  dans  l'écliptique  sur  une  même  ligne 
droite ,  de  manière  à  y  constituer  la  trace  d'un  plan  passant  par  le 
centre  du  soleil.  Ceci  est  Tobjct  d'une  démonstration  plus  sub- 
tile ,  que  Kepler  établit  de  la  manière  suivante  (*), 

Il  prend  une  opposition  de  Mars  qui  s'est  opérée  à  une  époque 
connue  T« ,  dans  la  longitude  géocenlrique  L« ,  laquelle  était  par 
conséquent  aussi  la  longitude  héliocentrique  de  Mars  à  la  même 
époque.  Il  la  choisit  encore  telle,  que  la  planète,  ayant  alors  une 
très-petite  latitude  géocenlrique,  perce  l'écliptique ,  dans  son  nœud 
ascendant,  à  une  époque  T,,  peu  éloignée  deXo.  Il  déterminé  T, 
en  interpolant  les  latitudes  géocentriques  observées  peu  avant  et 
peu  après  ce  passage ,  pour  en  conclure  Tinstant  où  elles  devien- 
nent nulles.  Prenant  alors  la  durée  de  la  révolution  périodique  de 
Mars  qui  lui  est  connue,  il  calcule  par  proportionnalité  l'angle  m, 
que  le  rayon  vecteur  héliocentrique  de  cette  planète,  projeté  sur 
l'écliptique,  doit  décrire  autour  du  soleil,  dans  le  court  intervalle 
de  temps  T|  —  T«  ;  et  l'ajoutant  à  la  longitude  héliocentrique  L«, 
observée  dans  l'opposition  même,  il  obtient  la  longitude,  pareille- 
ment héliocentrique,  ht  +  m  du  nœud  considéré.  Le  seul  défaut  de 
cette  méthode,  défaut  que  Kepler  lui-même  indique,  consiste  en 
ce  que  l'arc  de  réduction  m  devrait  être  évalué  d'après  le  mouve- 
ment vrai  et  local  de  la  planète  en  longitude ,  et  non  pas  d'après 
son  mouvement  moyen.  C'est  ainsi  que  nous  ferions  aujourd'hui, 
possédant  des  Tables  fort  exactes  des  mouvements  de  Mars.  Mais 
la  différence  est  presque  insensible  quand  l'intervalle  Ti  —  T, 

(*)  De  molibus  Stella:  Martis ,  chap.  LXI,  page  3oa. 
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ne  comprend  que  i  ou  2  jours.  Et  d*ailleurs  Kepler  n'aurait  pas 
pu  opérer  autrement  sans  tomber  dans  un  cercle  vicieux,  puis* 
qu'il  lui  était  nécessaire  de  s*appuyer  uniquement  sur  les  observa- 
tions, et  non  pas  sur  des  Tables  qui  étaient  construites  d'après  de 
faux  sTStémes  de  mouvements. 

Ayant  ainsi  déterminé  la  direction  héliocen trique  du  nœud  as- 
cendant de  Mars  à  une  époque  connue,  il  cherche  par  la  même 
méthode  celle  du  nœud  descendant ,  qu'il  déduit  d'une  autre  op- 
position, antérieurement  observée  à  une  petite  distance  de  ce 
nœud.  La  longitude  héliocentrique  obtenue  par  ce  second  csilcul , 
(.'tant  ramenée  h  la  même  origine  équinoxiale  que  celle  du  nœud 
ascendant,  se  trouve  en  être  le  supplément  à  quelques  minutes  près 
«lui  peuvent  être  facilement  imputées  aux  incertitudes  des  obser- 
vations De  là  Kepler  conclut  que  les  deux  nœuds  de  Mars  sont 
opposés  l'un  à  l'autre  sur  une  même  droite  passant  par  le  centre 
du  soleil  :  ce  qui  est  le  premier  caractère  géométrique  et  physique 
de  l'orbite  qu'il  décrit.  La  même  méthode  appliquée  aux  observa- 
tions des  autres  planètes  a  fait  depuis  connaître  que  ce  caractère 
t*st  individuellement  réalisé  dans  chaque  orbite ,  suivant  des  di- 
rections propres  autour  du  centre  du  soleil. 

En  comparant  les  longitudes  héliocentriques  du  nœud  ascendant 
de  Mars  conclues  aussi  d'oppositions  observées  à  des  époques 
très-distantes,  Kepler  trouva  que  ce  nœud  avait  un  mouvement 
sidéral  propre,  et  rétrograde  comme  celui  des  points  équi« 
noxiaux  {*).  Il  l'évalue  à  10^^57  par  année.  Les  observations  pos- 
tcneures  ont  prouvé  que  ce  mouvement  de  rétrogradation  est 
très-réel,  et  qu'il  se  manifeste  pareillement,  avec  des  vitesses  di- 
verses ,  dans  les  nœuds  de  toutes  les  autres  planètes,  et  la  théorie 
de  l'attraction  a  décelé  la  cause  physique  de  ce  fait  général.  Elle 
tient  aux  situations  respectives  que  les  orbites  des  planètes  prin- 


(*)  De  motihus  siellœ  Matiis,  chap.  X^VÎ,  page  107.  Kepler  dit  10*  34**  à  la 
manière  des  Grecs.  L^cmploi  bien  plus  simple  des  fractions  décimales  n'a- 
vait pas  encore  été  imaginé  à  Pépoque  00  il  écrivait  son  travail  sur  Mars. 
Napier  le  premier  introduisit  ce  genre  de  calcul  dans  son  livre  :  Mirifici 
logaritkmorum  eanonis  dcseripiio  »  publié  en  1619,  deux  ans  après  sa  mort. 
Voyez  le  tournai  des  Savants  pour  Tannce  i835  ,  page  367. 
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cipales  se  trouvent  maintenant  avoir  les  unes  par  rapport  aux 
autres;  et  de  là  on  conclut  les  vitesses  actuelles  de  rétrogradatioo 
de  leurs  nœuds,  plus  sûrement  que  par  les  observations  directes, 
qui  sont  ou  trop  récentes ,  ou  trop  imparfaites ,  pour  cet  usage. 
La  rétrogradation  annuelle  des  nœuds  de  Mars  ainsi  calculée  est 
22'',49^-  Kepler,  qui  la  supposait  de  lo'^,  se  trompait  sur  la  vi- 
tesse absolue  de  ce  mouvement ,  non  sur  sa  direction  ;  et  il  est 
presque  incroyable  qu'il  ait  pu  saisir  un  fait  si  délicat,  ou  même 
qu'il  ait  songé  à  le  constater,  avec  les  observations  imparfaites 
dont  il  disposait. 

44.  Pour  compléter  cet  exposé ,  je  reproduirai  ici  les  données 
et  les  calculs  par  lesquels  il  détermine  la  longitude  héliocentri- 
quc  du  nœud  ascendant  de  Mars  en  i5g5.  Voici  d'abord  les  ob- 
servations sur  lesquelles  il  se  fonde  :  les  dates  de  jour  sont  expri- 
mées en  style  julien,  et  les  heures  comptées  à  partir  de  midi  (*). 


DATES   DES   OBSERVATIONS. 


m 


i5g5.  Octobre    aS,  jour3oi%  l'i.  o 
Octobre    3i,  jour  3o4*^,    o.39(^) 
NoTembro  3,  jour  307^,  la.  o 


LOWOITTIDB 

béliocentrique 

de  Mars, 

observie 

dans 

son  opposilioa 

au  «oleil  vrai. 


47.31.40 


LATITOftS 

géocen  trique 
de  M  ara, 
olMcrvée. 


q.3o  australe. 

8.  o  boréale. 

19.45  boréale. 


(•)  De  molibus  stellm  Marti  s ,  cap.  XV,  pag.  go. 


L'intervalle  de  la  1™  observation  à  la  3*  comprend  6  jou^^ 
complets^  pendant  lesquels  la  latitude  géocen trique  de  Mars  a  èt^ 
ascendante  vers  le  pôle  boréal  de  Técliptique ,  et  s'est  accrue  daO* 
ce  sens  de  24'  i5".  Ce  mouvement,  considéré  comme  uniforme  ^ 


(*)  De  motibus  stellœ  Biartis,  chap.  LXI,  page  3o2. 
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a  donc  été,  pour  chaque  jour,  de  4'  s'^jS  ou  ^t!*  JS.  L*cpoque  du 
passage  pur  le  nœud  a  donc  précédé  la  i^  observation  du  temps 
nécessaire  pour  opérer  dans  la  latitude  un  accroissement  de 
4^3o^  ou  270^  avec  la  vitesse  diurne  ainsi  définie,  de  sorte  que  ce 
temps,  exprimé  en  jours,  a  dû  être,  par  proportion, 

J        b       m       s 

iJ  /i^  ou     1.   2.43,18 
Ceci  étant  ajouté  à  la  date  de  la 

I»*  observation i^gS  octobre  28. 12 

on  a  pour  la  date  du  passage  par 

le  nœud 1%^  octobre  29. 14. 43*  18 

Or  la  date  de  Topposition  observée 

est 1%^  octobre  3i .   o . Sg 

Donc  le  passage  au  nœud  a  précédé 
Topposition  de i .  g.55.42 

11  ne  reste  plus  qu*à  calculer  Tangle  m  que  le  rayon  vecteur 
héliocentrique  de  Mars,  projeté  sur  Técliptique,  a  dû  décrire  au- 
tour du  soleil,  dans  cet  intervalle  de  temps ,  avec  son  mouvement 
périodique  moyen;  et  cet  angle  retranché  de  la  longitude  hélio- 
centrique, observée  dans  l'opposition,  donnera  la  longitude,  pa- 
reillement héliocentrique,  du  nœud  ascendant  de  Mars,  à  Tépoque 
calcalée. 

Or,d*après  le  tableau  D  rapporté  au  §  56,  on  a 

I^  mouvement  périodique  moyen   de  ^ 

Mars en  24^  1886, 656o 

Donc      en     1**       78,6107 
en     I™         i,3ioi8 
en     1*         o,02i836 

Effectuant  les  produits  respectifs  de  ces  nombres  par  les  parties 
d«  Tintervalle  de  temps  i  J  9**  55™  4^*»  ®^  prenant  leur  somme,  on 

iJouvera /w  =    o"44'  ^7" 

ce  qui  retranché  de  la  longitude  observée  dans 

l'opposition 4?  •  ^^  •  4^ 

donnera,  pour  la  longitude  du  nœud  ascendant 

de  Mars 46-47 -^^ 
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en  iSgS ,  2g  octobre  à  t4^  4^™  >^*  après  midi  au  méridien  dulieo 
d'observation.  Kepler  dit  46** 4^' y  ^^  commenœment  de  noveoi- 
bre,  soit  qiril  ait  négligé  dans  son  calcul  quelques  petites  t'ractioDS, 
ou  qn*il  ait  employé  une  valeur  du  moyen  mouvement  tant  soit 
peu  différente  de  celle  dont  nous  avons  fait  usage. 

Pour  apprécier  le  degré  d'exactitude  de  cette  détermination, 
calculons  le  lieu  du  nœud  de  Mars  pour  la  même  époque  par  les 
Tables  modernes.  Je  prends  celles  de  M.  Lindenau.  Elles  donnent 
pour  le  i®^  janvier  1800,  style  grégorien  , 

Longitude  du  nœud  ascendant  de  Mars     47"  ^9'  ^^  '  4* 

Mouvement  de  précession  en  une  année  julienne  moyenne  de 
365J  7  • . .  25",  déduction  faite  du  mouvement  propre  sidéral  du 
nœud. 

Le  1*'  janvier  1800  grégorien,  peut  s'écrire  année  1799,  i*'"'^ 
366^;  d^où  retranchant  1 1  jours  supprimés  depuis  la  réforme,  on 
aura ,  pour  date  julienne  équivalente, 

année  1799  i^"**  ^^* 
La  détermination  de  Kepler  est  datée     année  i5g5  jour  3o5 

Intervalle 204*  -h  5oJ. 

Cet  intervalle  contient  un  nombre  entier  de  tétraétérides,  parc* 
que  les  années  qui  le  limitent  sont  toutes  deux  de  la  forme  4  n^  '  * 
On  aura  donc  : 

Le  mouvement  de  précession  du  nœud 

en  204  ans 5 1 00" 

"En  5o  jours 3,4 

Somme,  ou  réduction  de  précession.     5io3",4  ~     1.26.   3,A 
Longitude  du  nœud   à  Tépoquc  des 
Tables 47  59.38,# 

Donc  au  i"  novembre  iSgS  julien . .  4^  •  ^4  •  35 

Kepler  trouve  à  cette  même  date ....  4^  •  4^  •  ~o 

£xcès  de  sa  détermination o .  1  o .  45 

Si  Ton  considère  que  les  observations  qu'il  a  combinées,  étaient 
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faites  avec  des  instruments  dépourvus  de  lunettes,  et  qu*îl  les  cal- 
culait en  attribuant  à  Mars  une  parallaxe  excessivement  erro- 
née,  puisqu^il  la  supposait  de  3',  on  sera  surpris  que  son  résultat 
soit  si  peu  éloigné  de  la  vérité. 

Toutes  les  déterminations  de  ce  genre  obtenues  par  les  astro- 
nomes postérieurs  ont  été  calculées  par  cette  même  méthode  de 
Kepler.  Seulement  ils  ont  pu  y  employer  des  données  plus  préci- 
ses; et  comme,  grâce  à  ses  découvertes,  ils  avaient  de  meilleures 
Tables  de  Mars ,  ils  ont  pu  évaluer  Tare  de  réduction  m  avec  le 
mouvement  vrai  et  local  de  chaque  planète ,  et  non  pas  avec  son 
mouvement  périodique  moyen  (*). 

44  bis.  Les  passages  de  Mercure  et  de  Vénus  sur  le  disque  du 
soleil,  que  j*ai  annoncés  à  titre  défaits  dans  le  ^  27,  offrent  des 
occasions  spécialement  favorables  pour  déterminer  les  longitudes 
héliocen triques  des  nœuds  de  ces  deux  planètes.  En  effet,  nous  les 
voyons  alors  sur  la  même  ligne  droite  que  cet  astre;  et ,  en  même 
temps,  leurs  latitudes  géocentriqnes  se  trouvent  nécessairement 
très-petites,  puisqu'elles  ne  dépassent  pas  son  demi- diamètre-ap- 
parent. Les  conjonctions ,  dans  ces  circonstances ,  s'opèrent  tou- 
jours très-près  des  nœuds ,  et  par  conséquent  doivent  pouvoir 
servir  à  déterminer  leurs  positions ,  en  mesurant  les  variations 
progressives  des  latitudes  géocentriqnes  sur  le  disque  même  du 
soleil ,  pendant  tout  le  temps  que  la  planète  se  projette  sur  lui. 

Cest  à  quoi  l'on  parvient  aisément  aujourd'hui,  ayant  des  Tables 
du  soleil  et  des.  deux  planètes,  qui  représentent  leurs  mouvements 
avec  une  approximation  presque  équivalente  aux  réalités.  Car,  en 
cherchant  les  époques  où  elles  devront  revenir  en  conjonction 
avecle  soleil,  les  Tables  feront«voir  si  leur  latitude  géocentrique  s'y 
trouvera  moindre  que  le  demi-diamètre  apparent  de  cet  astre,  c'est- 
à-dire  environ  i6'  sexagésimales;  auxquels  cas  seulement  elles 
passeront  en  projection  sur  son  disque,  et  l'on  pourra  se  préparer 
à  les  y  observer.  On  pourra  même  déterminer  ainsi  à  l'avance,  par 
les  Tables,  l'instant  où  la  planète  commencera  à  paraître  sur  le 


(*)  On  peut  Toîr  un  grand  nombre  de  ces  applications  dans  PouTrage  de 
Jacques  CasftîDÎ ,  intilulc  :  Elèmi^nts  d'AstronomJc.  Paris,  1740;  in>4** 
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disque  solaire,  rinsiantoù  elle  sortira,  la  route  qu'elle  y  suivra; 
et  la  comparaison  de  ces  prévisions  avec  les  effets  réels  servira 
pour  vérifier  les  Tables,  ensuite  pour  les  corriger.  C'est  ainsi  que 
Ton  a  procédé,  depuis  que  Tinvention  des  lunettes  astronomiques 
a  rendu  ces  phénomènes  physiquement  saisissables.  Mais  il  a  fallu 
aussi  que  les  Tables  devinssent  assez  sûres  pour  assigner  d'avanco, 
avec  certitude,  sinon  l'heure,  du  moins  le  jour  où  ils  doivent  se 
réaliser,  ce  qui  n*a  eu  Heu  que  depuis  Kepler. 

Nous  tomberions  dans  un  cercle  vicieux  évident,  si  nous  vou- 
lions nous  prévaloir  d'avance  de  ces  connaissances  aujourd'hui 
acquises.  Mais  notre  but  actuel  ne  Texige  point.  Sans  savoir  dès  à 
présent  prédire  des  passages  de  Mercure  et  de  Vénus  sur  le  soleil  » 
sans  supposer  des  Tables  qui  les  annoncent,  il  nous  est  logique- 
ment permis  de  nous  appuyer  sur  ceux  que  Ton  a  déjà  vus  et 
constatés  en  fait ,  pourvu  que  les  considérations ,  auxquelles  nous 
les  soumettrons,  n'anticipent  point  sur  les  résultats  que  nous  n'au- 
rions pas  encore  établis  ;  or  voilà  uniquement  ce  que  nous  allons 
faire. 

4IS.  Je  prends  pour  exemple  Mercure.  Lorsque  nous  le  voyons 
projeté  sur  le  disque  du  soleil,  il  semble  en  parcourir  une  corde 
oblique  à  l'écliptique,  et  il  met  souvent  plusieurs  heures  à  le  traver- 
ser. Pendant  tout  ce  temps,  si  le  ciel  est  pur,  on  peut  le  suivre  avec 
des  lunettes  parallactiques,  munies  de  réticules  h  fils  mobiles,  ou 
avec  des  héliomètres  à  mouvement  équatorial.  On  peut  constater 
ainsi  le  moment  de  son  entrée  et  de  sa  sortie,  et  déterminer  à  chaque 
instant  les  coordonnées  de  ses  positions  intermédiaires,  relative- 
ment au  centre  du  disque.  Avant  que  Ton  eût  des  instruments 
aussi  parfaits,  Hévélius  y  suppléait  par  un  procédé  en  partie  gra- 
phique, d'un  effet  bien  moins  sûr,  mais  analogue  :  dans  une  cham- 
bre obscure  de  son  observatoire,  faisant  face  au  midi,  il  avait 
adapté  au  volet  un  tube  métallique  contenant  une  lentille  à  long 
foyer,  qui  jetait  simultanément  l'image  du  soleil  ou  de  la  planète 
sur  un  tableau  placé  à  une  distance  convenable  pour  la  recevoir. 
Tout  le  système  était  mû  par  des  vis  calantes  qui  permettaient  de 
maintenir  constamment  Tirnage  du  disque  sur  un  cercle  blanc  de 
même  grandeur,  subdivisé  par  un  grand  nombre  de  cercles  con- 
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oentnqaes,  au  milieu  desquels  la  direction  de  l'écliptique  et  celle 
de  la  verticale,  tracées  à  Tavance,  se  trouvaient  placées  dans  leurs 
poiitioDs  réelles,  où  Ton  prenait  constamment  soin  de  les  main- 
tenir. Ces  cercles  faisaient  Toflice  d'un  réticule,  sur  lequel  on 
poQTiit  marquer  à  chaque  instant  la  position  de  la  tache  plané- 
Uire,  tracer  sa  route  apparente,  et  relever  graphiquement  ses 
coordonnées  successives  relativement  au  centre  du  disque  solaire. 
C'est  ainsi  qu'Hévélius  observa  le  passage  de  Mercure  en  1661  (*). 
Cette  simple  méthode  graphique,  à  la  perfection  près,  fournit  des 
données  pareilles  à  celles  que  Ton  tire  des  réticules  de  nos  in- 
stniments  parallactiques.  Les  Tables  du  soleil  font  connaître   à 
chaque  instant  la  longitude  apparente  du  centre  de  son  disque. 
En  y  ajoutant  les  coordonnées  relatives  de  la  tache  planétaire, 
évaluées  angulairement  en  parties  du  demi-dianiètre  du  disque, 
on  aura  la  longitude  ainsi  que  la  latitude  apparentes  de  la  planète, 
au  ménoe  instant;  et  Ton  pourra  conséquerament  les  obtenir  pour 
l'instant  précis  de  la  conjonction,  oh  la  tache  se  sera  trouvée 
dans  le  même  cercle  de  latitude  que  le  centre  du  soleil.  A  la  vérité 
ce  ne  seront  pas  la  les  valeurs  géocentriques  rigoureuses  de  ces 
deux  éléments,  à  cause  de  la  parallaxe  relative  qui  déplace  Tastre. 
^pour  Mercure  et  Vénus,  leur  proximité  du  soleil  rend  la  cor- 
don à  faire  si  petite,  que  j*admettrai  qu'on  la  néglige  dans  ces 
premières  déterminations. 

I)ans  tout  ce  qui  précède  il  n'y  a  rien  qui  suppose  des  connais- 
^uices  théoriques  anticipées.  Nous  pouvons  donc ,  sans  pétition 
^principes,  emprunter  aux  observations  déjà  faites  les  deux  ré~ 

(*)  ioh^nnis  Hevelii  âtercurius  in  sole  visus,  Hkvelu  opuscula  iD-foIio.  Le 
^1^  (lu  passage  de  1661  se  trouve  en  regard  de  fa  page  70.  La  description 
ut^t«illésde  Pappareil  se  trouve  dans  la  Selenographia,  Hévcliiis  employait  le 
même  procédé  pour  suivre  les  taches  du  soleil  et  les  phases  des  éclipses  so- 
'tiret.  Aujourd'hui  que  nous  possédons  des  héliostats,  si  l^on  y  adaptait 
•oui  un  appareil  de  projection  achromatisé ,  qui  jetterait  Timogc  du  soleil 
wt  QD  papier  photographique  divisé  conccntriquement,  ou  pur  un  réseau 
alignes  droites  rectangulaires,  on  obtiendrait  sans  Joute,  par  des  expé- 
Heoces  de  ce  genre  assidûment  suivies,  des  connaissances  bien  curieuses, 
'^-lealement  sur  les  taches  solaires,  mais  on  général  sur  les  phénomènes 
phtiiqaes  qui  s^opèrent  à  la  surface  du  soleil. 

T.  V.  r 
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sultats  que  je  viens  de  définir.  Un  autre  s'offire  encore.  Ayant  b 
trace  de  la  corde  décrite  par  la  trace  sur  le  disque,  si  on  Im  |Nro- 
longe  graphiquement  ou  par  le  calcul ,  jusqu'à  la  trace  du  pbn 
de  récliptiquc  qui  passe  ])ar  le  centre,  le  point  d'intersection  seia 
le  lieu  apparent  du  nœud  de  la  planète,  dont  la  distance  aoga- 
laire  A  au  centre  du  disque  pourra  être  évaluée  dans  la  même 
échelle  de  parties.  Or  la  vitesse  du  déplacement  de  la  tache  pU« 
nétaire  parallèlement  à  Técliptique  est  donnée  par  Tobservatioiii 
il  sera  donc  facile  d'évaluer  proportionnellement  Tintervalle  de 
temps  T  qu*clle  devra  employer  pour  parcourir  cette  distance  A. 
Alors ,  comme  on  connaît  la  vitesse  du  mouvement  périodique 
moyen  de  la  planète,  on  en  déduira  par  une  autre  proportion,  TaiH 
gle  m  que  son  rayon  vecteur  héliocen trique  projeté  sur  Técliptique 
aura  dû  décrire  autour  du  centre  du  soleil  pendant  le  temps  r; 
et  cet  arc,  combiné  par  addition  ou  par  soustraction  avec  la  lon- 
gitude Lo  de  la  planète  observée  dans  la  conjonction,  donnera^ 
longitude  héliocentrique  L»  -h  m  du  nœud  considéré.  On  voit  cp» 
cette  méthode  est  exactement  celle  que  Kepler  a  donnée  pour  d^ 
terminer  le  lieu  des  nœuds  des  planètes.  Les  astronomes  postériei^^ 
n'en  ont  pas  employé  d'autres  pour  calculer  les  circonstances 
passages  de  Mercure  et  de  Vénus.  Seulement,  comme  ils  avaî^ 
de  meilleures  Tables  de  ces  deux  planètes,  ils  ont  conclu  l'arc  ^* 
réduction  m ,  du  mouvement  héliocentrique  local,  et    non    ^^ 
mouvement  moyen.  Delambre  Ta  encore  améliorée,  en  substitua "^ 
partout  le  c^ilcnl  aux  déterminations  graphiques,  et  les  vites^^ 
angulaires  vraies  tirées  des  Tables  aux  simples  proportionnalité*' 
C'est  ce  que  l'on  verra  pUis  tard,  lorsque  j'exposerai,  d'après  l«-»'' 
tous  les  détails  et  toutes  les  conséquences  du  passage  de  VécB^* 
observé  le  3  juin  1769  dans  son  nœud  descendant.  Mais  la  n»^' 
thode  est  toujoui-s,  au  fond,  celle  de  Kepler.  Je  pourrai  donc  s»^" 
pétition  de  principes,  mettre  dès  à  présent  ici,  sous  les  yeux^*' 
lecteur,  les  époques  où  se  sont  opérés  ceux  de  ces  phénomèn^^ 
que  l'on  a  observés  assez  complètement  pour  que  l'on  ait  pu  ^' 
conclure  les  lieux  des  nœuds  de  Mercure  et  de  Venus  avec  u^^^ 
exactitude  qui  s'est  accrue  à  mesure  que  les  procédés  d'obserr^* 
tion  se  sont  perfectionnés.  Mais,  en  outre,  pour  laisser  apercevof  ^ 
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dans  son  intégrité.  Tordre  suivant  lequel  ces  phénomènes  se  suc- 
cèdent, j'y  joindrai,  par  anticipation,  la  liste  complète  de  tous 
ceux  que  les  Tables  actuelles  de  Mercure  indiquent  comme  ayant 
dû  se  produire,  depuis  celui  de  1661  qui  a  été  observé  dans  tous 
ses  deuils  par  Hé vélius,  jusqu'à  nos  joui-s,  soit  qu'on  les  ait,  ou 
qu'on  ne  les  ait  pas  saisis  quand  ils  ont  eu  lieu. 

Passages  de  Mercure  sur  le  soleil  par  son  nœud  ascendant. 


■Ds  rt  joart 
comptés 
le  miiiuii. 


7.  7  nov. 

0.  10   DOT. 

;.  3  noT. 

0.  6  nor. 
S.  9  nov. 
5.  ir  nOT. 
S.  5  noT. 
1  7  noT. 
}.  9  nov. 
S.  a  noT. 

1.  13  noT. 

).  5  OOT. 

i.  9  nov. 


LOBOITVDS 

géoceiitriqae 

de   V 
en  conjonction 

avec  le  Q . 


9        O       f        If 

7.i8.:in.46 
7.ii.3j.5o 


7. i6.47'3o 
7.19.33.34 
7.  ia.37.40 
7.  i5.x3.4i 


7.20.26.41 

7.20.96.44 
7.13.40.46 
.16.17.  g 


L4TIT0DI 

géocentrique 

de  ? 

dans 

la  ronjoDlion. 


4.  3  bor. 
12.20  bor. 
10.43  aost. 


6.  o  bor. 
14.  7  i  bor. 
9.  1 1  aust. 
o.58,8aust 


t5.53»3  bor. 
i5.53,6  bor. 

0.53  bor. 


l.oiraiTVDft 
béliocenlriq. 
da  nniid  O 

à  l'inaUnt 

oit  V 

j  eu  arriTé. 


44.26. 38 
4^.20. 5o 
44.39.21 


45.  3.  4 
45. iG.  7 
non  cale. 
45.23.3a 


non  cale. 

non  cale. 
46.  0.37 


■0H«    DKt   OMSaVATIVai 

et  désignation 
des  lieux  où  le  passage  a  été  observé, 


Halley  à  S^«-Hélène,  Gaïlet  &  Avignon  (i). 

Les  jéftuites  à  Canton,  oba.  incomplètes  (2). 

D.  Cassini,  Maraldi,  Lahire,  à  Paris  (3). 

Inobservé. 

Astron.  de  Paris,  obscrv.  incomplètes  (4). 

J.  Cassini  &  Thury  (5). 

Maraldi  à  Paris  (6). 

Caiibil  et  Amiot  à  Pékin,  obs.  fautives  (7}. 

Observations  défectueuses  (8). 

Inobservé. 

Lalande,  Méchain,  etc.,  à  Paris  (9]. 

Méchain  à  Paris  (10). 

Delambre  à  Paris  (11). 

La  lande  à  Paris  (12). 


Indication  lUs  ouvragtê  oU  Us  driaib  du  ealeul  sont  consignés. 


J.  Csiuoi,  Élfm.,  pages  589.599. 

fhtJ.,  pages  59^«>596. 

/*i</.,  page»  59IB-599. 

/f>tJ  ,  pages  5<)9-6oa. 

IkiJ.,  page*  602-605. 

Maraldi,  Aeod,  d*s  Sciênett,  pages  «81-987. 


(7)  J.  Oelisle,  jicad.  dês  Hciencfs  pour  i^58,  page  i5  j. 

(8)  Employées  par  Lalande,  j4.  des  S.y  177s,  t.  I,  p.  4^5. 

(9)  jiead.  dès  Sci'ntés  ponr  178s,  page  *o-. 

(10)  Ibid. 

(ti)  Lalaode,  Acnd.  des  Seiencet,  1789,  page  1-8. 
(13)  Mfm»  da  l'Institut,  tome  VI,  pages  S7.58. 


46.  Ce  tableau  va  nous  fournir  le  sujet  de  deux  remarques 
importantes;  l'une  relative  au  phénomène  lui-même ,  Tautre  à 
l'usage  qu'on  en  a  fait. 

1" 
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La  première  porte  sur  ce  simple  fait ,  que  tous  les  passages  de 
Mercure  sur  le  soleil ,  qui  se  sont  ainsi  opérés  quand  il  était 
proche  de  son  nœud  ascendant)  ont  eu  lieu  dans  la  première  moitié 
du  mois  de  novembre.  Nous  en  verrons  tout  à  l'heure  la  cause, 
quand  j'aurai  rapporté  la  liste  des  phénomènes  analogues  qui  se 
sont  opérés  près  du  nœud  descendant. 

La  seconde  remarque  porte  sur  la  nature  des  déterminations 
que  le  tableau  prêsenle.  Lorsque  Kepler  eut  découvert  les  véri- 
tables lois  des  mouvements  du  soleil,  de  la  lune  et  des  planètes,  il 
s'en  servit  pour  calculer  de  nouvelles  Tables  astronomiques  ayant 
ces  lois  pour  base,  et  il  les  appela  RurlotpAines,  du  nom  de  Tem- 
pereur  Rodolphe  II  auquel  il  les  avait  dédiées.  Cette  œuvre,  qui 
lui  coûta  vingt-six  ans  de  travail,  parut  en  1627,  trois  ans  avant 
sa  mort.  Dans  ce  nouveau  mode  de  construction,  tous  les  fonde- 
ments de  TédiQce  étaient  réels,  et  indestructibles.  Mais  les  valeurs 
numériques  des  éléments  du  calcul  étaient  nécessairement  im- 
parfaites, étant  déduites  d'observations  faites  avec  des  instruments 
grossièrement  divisés,  dépourvus  de  lunettes,  sans  la  mesure 
exacte  des  réfractions  produites  par  l'atmosphère,  et  sans  que  Ton 
connût  encore  les  dimensions  absolues  des  orbites  planétaires  en 
parties  du  rayon  du  sphéroïde  terrestre,  ce  qui  faisait  attribuer  an 
soleil,  ainsi  qu'aux  planètes,  des  parallaxes  excessivement  erro- 
nées. Les  astronomes  postérieurs  à  Kepler,  durent  dpnc  s'attacher 
d^abord  à  perfectionner  ces  détails.  Voilà  pourquoi  dans  les  pre- 
miers  passages  de  Mercure  que  présente  notre  tableau,  nous  les 
voyons  s'appliquer  à  en  déduire  les  constantes  déterminatrices  de 
ces  phénomènes,  cVst-à-dire  la  longitude  et  la  latitude  géocen- 
trique  de  la  planète  au  moment  de  la  conjonction ,  ainsi  que  la 
longitude  héliocentrique  du  nœud,  d^où  l'on  concluait  l'inclinaison 
de  l'orbite  dont  je  n'ai  pas  parlé  encore.  Plus  tard,  les  instruments 
divises  et  les  horloges  se  sont  améliorés;  les  éléments  propres 
des  orbites  ont  été  mieux  connus.  En  1686,  Newton  a  décx>uvert 
le  principe  de  l'attraction  qui  explique  la  cause  physique  des 
principales  inégalités  que  les  mouvements  planétaires  éprouvent, 
en  décèle  les  périodes,  et  montre  les  occasions  favorables  pour 
déterminer  chacune  d'elles.  Alors  Halley,  profondément  imbu  de 
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ces  principes,  construisit  en  1717  de  nouvelles  Tables  du  soleil, 
delà  Inné  et  des  planètes,  dont  les  astronomes  n'eurent  plus  qu'à 
constater,  qu'à  corriger  les  erreurs  locales,  la  continuité  des  dé- 
ductions numériques  qu'elles  renferment  étant  théoriquement 
assurée.  Cest  désormais  à  ce  point  de  vue  que  les  passages  de 
Mercure  leur  ont  servi  pour  perfectionner  la  théorie  de  cette 
planète,  en  montrant  les  corrections  locales  que  sa  longitude  et 
sa  latitude  indiquées  par  les  Tables  exigent  pour  s'accorder  avec 
le  ciel  dans  ces  phénomènes.  Les  dernières  déterminations  rappor- 
tées dans  notre  tableau ,  sont  presque  uniquement  dirigées  vers 
ce  but.  Un  dernier  pas  restait  à  faire  pour  l'atteindre.  Les  erreurs 
locales  ainsi  constatées,  sont  le  résultat  complexe  de  toutes  celles 
<iui  existent  dans  chacun  des  éléments  qui  y  concourent.  Pour  re- 
monter à  leur  véritable  source,  il  faut  les  considérer  comme  les  fonc- 
tions de  tontes  (^elles-ci;  exi)rimer  analytiquement  cette  dépendance 
par  autant  d'équations  que  Ton  possède  d'observations  distinctes 
<ini  donnent  leur  effet  total  ;  et  combiner  ces  équations  de  manière 
à  en  déduire  les  corrections  simultanées  que  nécessitent  tous  les 
éléments  qui  l'ont  produit.  Telle  est  la  méthode  des  équations  de 
conditions,  imaginée  par  Mayer  en  1760  {*),  et  que  j'ai  exposée 
^détail  au  chapitre  XII  du  tome  précédent,  page  5o3.  C'est  la 
*^e  que  l'on  emploie  avec  raison  aujourd'hui,  c'est  la  souk 
*"«i  qui  soit  logique.  Mais  je  crois,  quVn  France  du  moins, 
^mbre  est  le  premier  qui  Tait  appliquée.  Grâce  à  cetle  heû- 
'^^'Ke  pratique,  pour  qu'un  passage  de  Mercure  ou  de  Vénus  sur 
1^ soleil  serve  à  corriger  Us  Tables,  il  n'est  plus  besoin,  comme 
'orrefois,  qu'il  ait  été  observé  dans  toutes  ses  phases  dans  un 
"^ïémelieu.  Chaque  observation  isolée  d'un  contact,  soit  antérieur, 
*oit postérieur,  faite  dans  un  point  connu  du  globe,  fournit  une 
^uation  de  condition  ;  et  l'ensemble  de  toutes  les  équations  obte- 
ïïues  ainsi  par  un  même  passage,  ou  par  plusieurs  de  même  sorte, 
donne  les  corrections  simultanées  de  tous  les  éléments  qui  y  ont 
encouru.  M.  Le  Verrier  a  fait  l'application  très-complète  de  cette 


(*)  Mémoires  de  la  Société  cosmographifjuc  de  Nuremberf* ,  17.50.  — Comptes 
'^'"Aw,  tome  XX,  paGc587. 
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méthode  aux  passages  de  Mercure,  dans  les  Additions  à  la  Con- 
naissance des  Temps  de  i848>  page  97  ;,et  jen*en  puis  pasindi- 
quer  un  meilleur  modèle. 

47.  Revenons  à  notre  tableau.  Quoique  les  déterminations  de 
la  longitude  du  nœud,  rapportées  dans  la  quatrième  colonne, 
doivent  probablement  être  afTectées  de  notables  erreurs ,  surtout 
les  plus  anciennes,  étant  conclues  d'observations  imparfaites,  cal- 
culées isolément  par  des  méthodes  presque  graphiques;  cepen- 
dant elles  s'accordent  à  montrer  que  cette  longitude ,  rapportée  i 
réquinoxe  mobile ,  croit  avec  le  temps  ;  de  sorte  que  la  grandeur 
annuelle  moyenne  de  cet  accroissement,  étant  comparée  à  la  pré- 
cession annuelle ,  nous  apprendra  si  le  nœud  est  fixe  sur  Téclip' 
tique,  ou  s'il  a  un  mouvement  sidéral  propre,  soit  rétrograde,  soit 
direct. 

Dans  ce  dessein  je  prends  la  détermination  obtenue  en  1802 ,  et 
je  la  combine  successivement  par  différence ,  avec  celles  de  1677, 
1697,  et  1786,  rejetant  celle  de  1690  ^  qui  sejmontre  évidemment 
fautive  par  sa  discordance  avec  la  loi  générale  de  progression  qui 
se  manifeste  dans  Tensemble.  Je  forme  ainsi  le  tableau  suivant  : 


Lroqeis 

des 

détenninatioot 

combinées. 

LKDR  raTt«VAt.LB 

en  annèei 
complètes. 

ACCROIS«EMKVT    TOTAL 

qui  en  refaite 
dans  la  lon^^tuile 

du  ncBud  0. 

AccaoutsJiairr  AHHitL 

de  la  longitude 

du  niBud  conclu. 

18051—1677 
1803—1697 
1802—1736 

l'aS 

io5 

66 

■ 

1.33.59 
I.ai.16 
0.44.30 

Moyenne 

If 

H-  46,4i 

-4-  40,46 

-+-  44,0 

Chacune  de  ces  déterminations  donne  un  accroissement  annuel 
moindre  que  le  mouvement  de  précession,  qui  d'après  Tévaluation 
que  nous  en  avons  faite  au  tome  IV,  page  387,  était  au  1®^  jan- 
vier 1800  -+■  5o",26,  et  au  1"  janvier  1677  -t-  5o",23.  Ainsi  le 
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nœud  de  Mercure  a  un  mouvement  sidéral  projire,  qui  est  rétro- 
grade comme  celui  de  Mars.  La  moyenne  de  nos  trois  résultats 
donnerait  pour  sa  quantité  annuelle  — 6", 24.  M.  Le  Verrier 
trouve  —  7", 585  par  la  théorie  de  l'attraction. 

En  établissant  tous  les  éléments  du  mouvement  de  Mercure , 
parla  méthode  des  équations  de  condition,  appliquée  aux  données 
qu'ont  fournies  ses  passages  sur  le  soleil ,  et  un  nombre  considé- 
rable d'observations  faites  à  TObservatoire  de  Paris  depuis  i8o[ 
jiisqn'à  1842,  M.  Le  Verrier  a  trouvé  que  la  longitude  0  du  nœud 
ascendant ,  rapportée  à  Térjuinoxe  moyen  mobile,  était  représentée 
par  cette  formule  : 

0=:45«57'37",7-f-42%5ii.r, 

dans  laquelle  t  désigne  le  temps,  exprimé  en  années  juliennes, 
partant  du  i*^*"  janvier  1800  et  prises  comme  négatives  avant  cette 
époque,  comme  positives  après.  Cette  formule  devant  être  plus 
sûre  qu'aucune  détermination  isolée,  nous  pouvons  nous  en  servir 
pour  apprécier  les  erreurs  de  celles  dont  nous  avons  fait  usage. 
Tel  est  l'objet  du  tableau  suivant. 


I 

MTB 

do 

«Atcrrations 

«■plojées. 


i8oa,  854 


LEO»  DiSTA.ICI 

au 

aKDUCTIOM 

ie«-  jâOT.  1800, 

(le  précesaion 

LOMOITVOK 

exprimée 
en  anuéc« 

pour  le  temps  t, 
calculée 

du  nand  Q^, 
conclue 

et  fractions 

par 

de  la  forivulr. 

d'années 
t. 

les  furmules. 

a 
—  lTJ,l52 

0     r      » 
—I. '26. 32,8 

44.31.    4,9 

—  10:^,162 

—  I.  12.^3,0 

44.45.14,7 

-63,. 41 

-0.44.44,^ 

45.12.53,5 

-1-    2,S54 

^-0.  a.    1,3 

45.59.39,0 

LOMr.lTODK 

{déduite 

des 

observations 


o      r     H 
44.26.3» 

44.39.31 

45.16.    7 

46.    0.37 


nets 

de  chaque 
détermina  lion 

isolée  f 
sur  la  formule. 


-O.  4.2(1,9 

— O.  5.43,7 

-K).  3.i3,5 

H-o.  o.58,o 


Le  progrès  du  temps  est  rendu  sensible  par  Taffaiblissement 
d« erreurs  exprimées  dans  la  dernière  colonne;  il  l'est  encore  plus 
dans  les  applications.  En  1786,  Mercure  passa  sur  le  soleil  dans 
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son  nœud  descendant.  Les  Tables  de  Haliey  annoncèrent  ce  phé- 
nomène 7  d*heure  trop  tard  ;  celles  de  Lalande  |  d*heure  trop  tôt. 
Cinquante -neuf  ans  après,  M.  Le  Verrier  a  publié  les  siennes  y 
dans  les  Additions  à  la  Connaissance  des  Temps  pour  18489  laquelle 
calculée  plusieurs  années  d*avance ,  selon  Tusage,  parut  au  coni« 
mencemcnt  de  i845.  Cette  même  année  Mercure  devait  passer  sur 
le  soleil ,  dans  son  nœud  descendant,  le  8  mai.  Dès  le  3  mars 
M.  L«  Verrier  inséra  dans  les  Comptes  rendus  de  l'Académie  des 
Sciences  une  annonce  détaillée ,  où  il  prédisait  en  nombres  les 
instants  absolus  auxquels  devaient  s'opérer  le  premier  et  le  dernier 
contact  de  la  planète  avec  le  disque  du  soleil.  Le  26  mai,  M.  Le  Ver- 
rier put  établir,  dans  le  même  recueil,  que  quatre  observations  du 
premier  contact,  complètement  concordantes  entre  elles,  et  faites 
dans  trois  lieux  différents,  Altona,  Genève  et  Marseille,  n'avaient 
devancé  que  de  18''  en  temps  l'époque  qa*il  avait  fixée.  Mais  cette 
fois  l'écart  ne  tenait  plus  à  l'imperfection  des  éléments  de  Mer- 
cure. Il  dépendait  des  incertitudes  qui  restent  encore  sur  la  mesure 
du  diamètre  apparent  du  disque  solaire,  sur  lequel  la  planète  de- 
vait se  projeter. 

48.  J'arrive  maintenant  aux  passages  de  Mercure  qui  se  sont 
opérés  ainsi  par  son  nœud  descendant,  et  je  vais  en  présenter  la 
liste  sous  la  même  forme  que  j'ai  adoptée  pour  les  opposés ,  en 
la  limitant  à  un  intervalle  de  temps  à  peu  près  égal. 
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Les  passages  observés  dans  le  nœud  ascendant  accusaient  un 
mouvement  plus  fort  de  2'%5.  Mais  les  éléments  d*oà  nous  avons 
déduit  ces  deux  évaluations  ne  sont  pas  assez  certains  pour  que 
nous  puissions  répondre  d'une  si  petite  différence.  La  moyenne 
4i"»5  coïncide  presque  exactement  avec  le  nombre  adopté  par 
M.  Le  Verrier.  Admettant  donc  comme  lui  et  comme  tous  les  as- 
tronomes, que  les  deux  nœuds  sont  diamétralement  opposés  Tun 
à  l'autre ,  et  ont  sur  Técliptique  un  mouvement  angulaire  égal 
relativement  aux  points  équinoxiaux,  voyons  si  les  déterminations 
partielles  de  la  longitude  du  nœud  descendant  de  Mercure  obte- 
nues à  diverses  époques  et  que  nous  avons  rassemblées,  confirment 
ou  infirment  cette  conséquence. 

A  cet  effet,  ajoutons  6',  ou  une  demi- circonférence,  à  la  lon- 
gitude du  nœud  ascendant  de  Mercure  établie  par  M.  I*e  Verrier, 
pour  un  nombre  quelconque  d'années  / ,  postérieures  ou  anté- 
rieures au  i"  janvier  ï8oo,  et  nous  aurons  celle  du  nœud  des- 
cendant, qui  sera 

7*i5«57'37",7  -^42,5Il^ 

Donnant  alors  à  la  variable  t  les  valeurs  qu'elle  a  eues  aux 
quatre  époques  de  nos  déterminations,  nous  obtiendrons  les 
comparaisons  de  leurs  résultats  avec  la  formule ,  comme  on  le 
voit  ici. 
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La  première  détermination  présente  seule  un  écart  de  quelque 
JïïportaDce  ;  et  l'on  ne  peut  lui  accorder  qu'une  confiance  très-res- 
livÎDte,  étant  déduite  de  mesures  graphiques,  prises  par  projec- 
000  dans  une  chambre  obscure.  Les  trois  autres  diffèrent  d'autant 
DMMDs  de  la  formule  qu'elles  ont  été  obtenues  par  des  astronomes 
plus  habiles  y  avec  de  meilleurs  instruments.  La  conséquence  légi- 
^à  tirer  de  toutes  ces  épreuves  est  donc  que  les  deux  nœuds, 
l'ascendant  et  le  descendant  de  l'orbite  de  Mercure ,  se  trouvent 
constamment  situés  sur  une  même  ligne  droite  passant  par  le 
centre  du  soleil.  Le  même  fait  d'opposition  rigoureuse  a  été  con- 
staté, pour  les  quatre  autres  planètes  anciennes,  Vénus,  Mars, 
Jupiter  et  Saturne ,  par  la  méthode  générale  que  nous  avons  ex- 
posée d'après  Kepler.  Newton  a  prouvé  depuis  qu  il  est  un  résul- 
tat nécessaire  de  la  force  d'attraction  qui  régit  les  mouvements 
^  ces  corps  et  de  tous  les  autres  appartenant  à  notre  système 
planétaire,  qui  circulent  comme  eux  autour  du  soleil ,  dans  des 
orbites  diversement  étendues. 

49.  Les  passages  de  Mercure  sur  le  soleil  présentent  deux  par- 
Qcnlarités  qui  se  manifestent  avec  évidence  dans  les  listes  que  j'en 
*! rapportées,  et  qu'il  me  reste  à  expliquer.  Pourquoi  ceux  qu'on 
observe  dans  le  nœud  ascendant  arrivent-ils  toujours  dans  la  pre- 
niière moitié  du  mois  de  novembre;  ceux  qu'on  observe  dans  le 
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nœud  descendant,  toujours  dans  la  première  moitié  du  mois  de 
mai?  En  outre,  pourquoi  ceux-ci  ont-ils  lieu  beaucoup  moins 
fréquemment  que  ceux-là?  I)e  1677  ^  1802,  il  s'est  écoulé  cent 
vingt-cinq  ans;  de  1661  à  1799,  cent  trente-huit.  Pourtant  ce 
second  intervalle  n*a  offert  que  7  passages  par  le  nœud  descen- 
dant ;  Tautre  1 3  par  le  nœud  ascendant.  Voilà  deux  faits  singuliers 
<lont  il  faut  trouver  la  cause. 

L«  premier  tient  uniquement  à  Tobliquité  de  Torbite  de  Mer- 
cure sur  récliptique,  et  à  la  situation  actuelle  de  ses  nœuds.  Cette 
obliquité  est  assez  grande  pour  que,  dans  certaines  positions  re- 
latives de  la  terre  et  de  Mercure,  sa  latitude  géocentrique,  maigre 
le  grand  éloignement  où  il  se  trouve ,  dépasse  4^. .  Or ,  lorsque 
Mercure,  vu  de  la  terre,  se  projette  sur  le  disque  du  soleil,  il  est 
nécessairement  compris  dans  le  cône  de  rayons  visuels  qui  a  ce 
disque  pour  base.  Cela  suppose  la  réunion  de  deux  circonstances. 
1°.  Il  faut  que  sa  latitude  géocentrique ,  boréale  ou  australe, 
n'excède  pas  le  demi-diamètre  apparent,  actuel,  du  soleil,  lequel 
varie  entre  16'  17", 78  et  i5'  45", 24;  ce  qui  exige  que  Mercurf 
soit  très-près  d*un  de  ses  nœuds.  2**.  Il  faut  aussi  que  sa  longitude 
géocentrique  diffère  de  celle  du  centre  du  soleil ,  d'une  quantité 
moindre  que  ce  demi -diamètre,  ce  qui,  combiné  avec  la  condition 
précédente,  exige  que,  pendant  toute  la  durée  du  passage,  la  longi- 
tude géocentrique  du  nœud  s'écarte  |)eu  de  celle  du  soleil,  soit  eo 
plus,  soit  en  moins.  Étudions  l'effet  de  cette  dernière  circonstance, 
sur  un  passage  opéré  de  nos  jours  par  le  nœud  ascendant,  dont  la 
longitude  héliocen trique  est,  en  nombres  ronds ,  1*16".  La  longi- 
tude héliocentrique  de  la  terre,  à  Téfioque  du  passage ,  devra  être 
peu  différente  de  celle-là  ;  de  sorte  qu'elle  verra  le  soleil  se  pro- 
jeter sur  le  ciel  proche  du  nœud  opposé  vere  la  longitude  7'  16°, 
à  laquelle  il  arrive  environ  46  joui*s  après  l'cquinoxe  d'automne. 
Or,  dans  notre  calendrier  intercalé,  cet  équinoxe  tombe  toujours 
au  21  ou  22  septembre ,  jour  264"-'265" ,  si  Tannée  est  commune. 
Ajoutant  46  jours,  vous  arrivez  au  jour  Sio^'-Si  1^,  qui  est  le  6-7 
novembre.  Ce  sera   donc  exclusivement  aux  environs  de  celte 
date,  ou  à  cette  date  même,  que  Ton  pourra  voir  Mercure  passer 
sur  1«  soleil  dans  son  nœud  ascendant. 
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Un  raisonnement  tout  pareil  appliqué  aux  passages  par  le  norad 
descendant,  montrera  qu'ils  doivent  exclusivement  s*opérer  quand 
la  longitude  du  soleil  diffère  peu  de  i*  16** ,  ce  qui  arrive  46  jours 
environ  après  Téquinoxc  vernal,  c'est-à-dire  aux  environs  du  6*7 
mai. 

Maintenant  pourquoi  ceux  de  novembre  sont- ils  plus  fréquents 
que  ceux  de  mai  ?  On  s'en  rend  compte  en  comparant  les  rapports 
de  distance  que  la  terre  et  la  planète  ont  entre  elles  »  et  ont  aussi 
avec  le  soleil  h  ces  deux  époques,  quand  la  planète  passe  par  l'un 
ou  l'autre  de  ses  nœuds. 

Nous  avons  reconnu  que,  dans  les  passages  de  novembre,  la 
longitude  héliocentrique  de  la  terre  diffère  peu  de  1*  16**.  Or, 
d'après  les  déterminations  que  j'ai  rapportées  au  tome  IV,  page  449» 
le  périhélie  de  Fellipse  terrestre  est  situé  actuellement  vers  3'  9^  3o' 
de  longitude  héliocentrique  (  *  )  ;  en  sorte  que  la  terre ,  à  ces 
époques,  a  seulement  i* 28^80'  d'anomalie.  Elle  se  trouve  donc 
alors  dans  la  portion  de  son  ellipse  la  plus  rapprochée  du  soleil, 
ce  qui  rend  le  diamèlre  apparent  de  cet  astre  plus  grand  que  le 
diamètre  moyen.  C'est  déjà  une  circonstance  favorable  pour  que 
Mercure ,  vu  de  la  terre ,  puisse  se  projeter  sur  son  disque.  La 
circonstance  contraire,  et  défavorable,  a  lieu  dans  les  passages  du 
mois  de  mai. 

Un  autre  élément  de  nature  variable  intervient  dans  la  possibi- 
lité du  phénomène,  et  agit  successivement  dans  le  même  sens 
que  ces  deux-là  pour  Taccroître  ou  l'affaiblir.  Nous  reconnaîtrons 
bientôt  que  Mercure  décrit  autour  du  centre  du  soleil  une  ellipse 


(*)  Dans  Tendroit  auquel  je  renvoie,  on  voit  que  Delambre  a  trouvé  la 
loD^^itudâ  géocentrique  du  périgée  solaire  égalo  à  3io^,o6o8à  la  fin  de  1976. 
De  la  ju8qu''au  1*'  janvier  1800  ,  il  sVst  écoulé  34  annéca  complètcB,  pendant 
lesqnellra  cette  longitude  a  dû  augmenter  de  24. 0^,01 9 10668  ou  0^,4^^ 
selon  l'évaluation  théorique  de  son  mouvement  annuel ,  ce  qui  la  porte  à 
3io%5i94  pour  cette  dernière  époque.  Eu  ajoutant  aoo^,  et  ne  prenant  que 
Texcès  sur  une  circonférence  entière,  on  aura  la  longitude  héliocentrique 
da  périhélie  de  Tellipse  terrestre  en  1800,  laquelle  sera  110",  5i9i;  ou  en 
meanres  sexagésimales,  3* g^ 38' a", 86.  Par  des  calculs  postérieurs,  M.  Le 
Verrier  trouve  3»  90  3o'  28" ,6. 
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très-«x.centrique  dont  le  périhélie  avait  pour  longitude  héliocen- 
trique  2*  i4°  20'  4  ^'^  «^  ^^^  i'**  janvier  1800 ,  avec  un  mouvement 
annuel  de  +  55'%  689,  relativement  à  l'équinoxe  mobile  (*). 
Donc,  toutes  les  fois  que  Mercure  passe  par  son  nœud  descendant, 
supposé  dans  1'  16°,  il  n'a  qu'environ  28®  d'anomalie  vraie,  ce 
qui  l'amène  dans  la  portion  de  son  ellipse  la  moins  éloignée  du 
soleil.  D'après  cela ,  quand  ce  passage  arrive  dans  une  conjonction 
de  novembre,  la  terre  et  la  planète  sont  toutes  deux  rapprochées 
du  soleil  à  des  distances  peu  différentes  des  plus  petites  quVUes 
puissent  atteindre  ;  mais ,  comme  la  proportion  de  ce  rapproche- 
ment est  relativement  plus  forte  pour  Mercure  que  pour  la  terre, 
à  cause  de  la  grandeur  de  son  excentricité,  la  distance  abiuilue 
des  deux  corps  s^en  trouve  accrue  ;  de  sorte  que ,  pour  une  même 
hauteur  de  Mercure  au-dessus  ou  au-dessous  de  l'éclip tique,  con- 
séquemment  pour  une  égale  distance  angulaire  de  son  nœud  ,  sa 
latitude  géocentrique  est  moindre  qu'à  toute  autre  époque.  Ceci 
conspire  donc  avec  Faugmentation  du  diamètre  apparent  du  soleil, 
pour  que  les  rayons  visuels  menés  de  la  terre  à  Mercure  puissent 
aller  aboutir  à  l'intérieur  du  disque  solaire,  dans  les  oppositions 
qui  s'opèrent  près  du  nœud  ascendant. 

Des  effets  tout  contraires  se  produisent  dans  les  oppositions 
opérées  près  du  nœud  descendant ,  lorsque  le  mouvement  propre 
de  Mercure  l'amène  à  le  traverser.  Alors  le  diamètre  apparent  du 
soleil  est  moindre ,  et  les  latitudes  géocentriques  sont  plus  grandes 
à  une  même  distance  de  ce  nœud.  Ces  deux  circonstances  conspi- 
rent donc  pour  rendre  plus  difficile  que  les  rayons  visuels  menés 
de  la  terre  à  Mercure  aillent  aboutir  dans  l'intérieur  du  disque 
solaire. 

Voilà  pourquoi  les  passages  de  Mercure  sur  le  soleil  qui  arri- 
vent dans  le  mois  de  novembre,  sont  beaucoup  plus  fréquents  que 
ceux  qui  arrivent  dans  le  mois  de  mai. 

UO.  Lorsque  l'on  n'avait  que  des  Tables  encore  très-imparfaites 
de  Mercure,   on   a  cherché  à  découvrir  des  périodes  qui  fissent 

(*)  Le  Verrier,  Théorie  du  mouvement  de  Mercure.  Additions  h  la  Con- 
naissance  des  Temps  de  1848,  pa(][e  I33. 
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prévoir  les  retours  de  ces  phénomènes.  Quoiqu'elles  ne  soient  plus 
maintenant  nécessaires,  il  ne  sera  pas  inutile  de  les  connaître,  et 
surtout  de  savoir  comment  on  peut  y  être  directement  conduit. 
Cela  nous  offrira  d'ailleurs  l'occasion  de  faire  un  rapprochement 
historique  très-digne  d'être  signalé ,  auquel  on  n*a  pas ,  je  crois, 
donné  l'attention  qu'il  méritait. 

Etablissons  d'abord  nettement  la  nature  et  les  conditions  du 
problènie.  C'est  Tobjet  de  la^^.  lo.  Elle  est  tracée  sur  le  plan  de 
Tédiptique.  S  y  désigne  le  soleil ,  T  la  terre  décrivant  autour  de 
loi,  dans  ce  plan ,  son  ellipse  presque  circulaire  ATP,  dont  A  est 
Fapliélie,  P  le  périhélie.  Q  ^  ^  est  la  ligne  des  nœuds  de  l'orbite 
de  Mercure,  lequel  est  représenté  en  projection  sur  l'écliptique 
par  la  courbe  ovale  a'Mpy  dont  la  moitié  ])onctuée  est  supposée 
an-dessous  du  plan  de  la  figure.  Son  aphélie  réel  s'y  voit  projeté 
€oa,  son  périhélie  enp,  lui-même  en  M.  S  T  est  la  droite  me- 
wedu  centre  du  soleil  à  Téquinoxe  vernal  du  i**"  janvier  1800, 
et  le  nœud  ascendant  Q  de  l'orbite  de  Mercure ,  ainsi  que  les  pc- 
nhéIies/7,  P,  sont  placés  approximativement ,  aux  longitudes  hé- 
liooentriques  comptées  de  cette  droite  où  elles  se  trouvaient  alors. 
Comme  ces  trois  points  Qy  Py  Pj  n'ont  que  des  mouvements  sidé- 
raux très-lents-,  la  même  figure  pourra  représenter  avec  une  ap- 
proximation suffisante,  leurs  positions  relatives,  pendant  tout 
l'intervalle  de  temps  que  nous  aurons  à  considérer. 

Ces  conventions  préparatoires  étant  posées ,  concevons  qu'à  un 
instant  connu ,  Mercure  M  ,  ait  été  observé  en  conjonction  infé- 
rieure sur  la  droite  SMTL.  On  demande  après  combien  de  temps, 
il  se  retrouvera  encore  en  conjonction  inférieure  sur  cette  même 
dnitey  maintenue  fixe  dans  l'écliptique,  en  admettant  d'abord, 
dans  le  calcul,  que  la  ligne  de  ces  nœuds  n'a  aucun  mouvement. 
Cest  là  évidemment  la  première  question  qu'il  nous  faut  résoudre. 
Car  l'orbite  de  Mercure  étant  supposée  immobile,  chaque  con- 
jonction nouvelle  ainsi  réglée ,  l'y  ramènera  dans  la  même  posi- 
ton et  à  la  même  distance  de  son  nœud ,  de  sorte  que ,  si  on 
>>  va  passer  sur  le  disque  du  soleil  dans  la  première ,  on  l'y 
^erra  également  dans  toutes  les  suivantes.  Il  ne  restera  donc 
PÏ'Jsqu'à  déterminer  les  •  corrections  qu'il  faut  faire  à  ces  résul- 
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tats  pour  avoir  égard  à  la  rétrogradation  progressive  et  très-lente 
du  nœud. 

La  solution  du  problème  ainsi  restreint ,  serait  bien  facile,  si 
les  durées  des  révolutions  de  la  terre  et  de  Mercure,  dans  leurs 
orbites  propres,  représentées  par  leurs  révolutions  sidérales, 
étaient  entre  elles  comme  deux  nombres  entiers.  Car  en  prenant 
l'un  et  Tautreen  proportion  respectivement  inverse  de  ces  nombres, 
les  produits  obtenus  exprimeraient  un  même  intervalle  de  temps 
après  lequel  les  deux  corps  se  trouveraient  revenus  à  leurs  posi- 
tions primitives  dans  leurs  orbites  propres ,  ce  qui  les  y  placerait 
dans  les  mêmes  situations  relatives  ,  tant  à  Tégard  Tune  de  l'autre 
qu*à  regard  du  soleil.  Mais  ce  caractère  de  commensurabilité 
n^existe  point,  les  durées  des  deux  révolutions  sidérales  en  jours 
moyens  solaires ,  étant ,  d'après  les  évaluations  données  dans  la 
Mécanique  céleste  de  Laplace, 

Pour  la  terre R  =  365J,  2563835© , 

Pour  Mercure. . . .  R'=     87 ,  96925804* 

Il  faut  donc  se  borner  à  chercher  les  divers  couples  de  nombres 

entiers,  qui  expriment  le  rapport  -71  avec  des  degrés  croissants 

R 

d^approximation ,  et  on  les  obtient  par  la  méthode  des  fractions 

continues,  que  je  suppose  connue  du  lecteur  (*).  Voici  le  tableau 

des  opérations  successives  qu'elle  prescrit  dans  le  cas  actuel  : 


J 

S6S,1S6S8  330 


15,87935  134 


87,96915  804  13,37933 .134  7,69316  000  6,686S0  134's,  0369V  866 


6 


7,69815  000  6,68620  134 


t,00694  866 


1 


1,67280  402  0,33464  464 


J 

1,67230  402 

1 


J 

0,38464  4<4 

4 


0.33372  546  0,00091  916 


0,WS7î  W 
1 


En  formant  les  réduites  de  ces  divisons  successives ,  on  obtient 


(*)  Voyez  H  nyçhcns,  Dcscriptio  automati  planctat  ii.  Opéra  rcliqua,  lomc  l*^*^. 
IKïge  iS;,  in-4". 


. 
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ia  lérie  de  périodes  suivante  : 

I.  R=       4R'-f-  i3J,37935i34 

a.  6  R  =      25  R'  —    7  J  ,693 1 5ooo 

3.  7R=     29R'-f-    5J,6862oi34 

4.  i3R=     54  R'—   2i,oo694866 

5.  33R=    i37R'-f-    1^67230402 

6.  46  R=  191  R'—  oi,33464464 

7.  2i7R=  901R' -f-  oJ,33372546 

8.  263  R  =  1092  R'  —  0^,00091918 

Je  ne  m*aiTéte  pas  aux  cinq  premières ,  qui  laissent  des  restes 

trop  forts.  Les  deux  dernières  sont  arithmétiquement  plus  exactes, 

Quds  elles  sont  trop  longues  pour  être  admises  dans  l'application 

pratique,  parce  que  le  grand  intervalle  de  temps  qu'elles  embras- 

«Ht  y  rendrait  trop  sensible  TefFet  de  la  rétrogradation  du  nœud, 

qae  noos  avons  négligé.  Il  convient  donc  de  nous  fixer  à  la  sixième, 

qui  est  presque  aussi  exacte  que  la  suivante ,  et  bien  plus  courte. 

Une  épreuve  bien  simple  montre  tout  de  suite  sa  justesse ,  sans 

tQGQn  calcul.  Faisons  pour  le  moment  abstraction  du  tiers  de 

jour  dont  les  191  révolutions  sidérales  de  Mercure ,  excèdent  les 

46  lévolotions  complètes  de  la  terre  dans  son  orbite  propre.  Né- 

i^oos  aussi  la  petite  différence  de  Tannée  sidérale  à  l'année 

tvopiqiie  durant  ces  46  révolutions.  Alors  si  Mercure  en  conjonc- 

tioD  inférieure  a  passé  sur  le  disque  du  soleil  au  commencement 

^QDe  pareille  période,  il  y  passera  encore  à  la  fin ,  s'il  n'est  pas 

^dérangé  dans  le  sens  des  latitudes ,  par  le  déplacement  de  son 

^^^  que  nous  avons  supposé  fixe.  Il  n'y  a  qu'à  voir,  par  les  faits 

iit^aei,  dans  nos  deux  tableaux,  jusqu'à  quel  point  ce  résultat  a 

^*  Je  prends  d'abord  les  passages  observés  par  le  nœud  ascen- 

^Spuis,  ceux  qui  ont  été  observés  par  le  nœud  descendant. 


T.    V. 
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■■ 
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DtMca  iTioa 

de  raaaéc 

itu»  laqMlle 

nn  pafMfte  a  été 

9|irts  de»  iatcrrallc*  de  46  aaaèea, 

on  qui  «ml  iadiqnés  roiMiiccrrUias  par  let  TaUcs 

•ctaellcs  de  M  creitic, 

dep.»iG64J«qii'à  18940 

TBUII 

avqaelUpciWr 

à  se  Koatrr' 
fantÏTc. 

«677  0 

1690 

•«07 
1710 

1776 

173I;  1769;  i8i5;  1861 
1736;  1782 

1743;  1789;  i835i  1881 
iGC^;  1756;  1802;  1848 
18»;   1868 

1828 

iSSiQ 

1C74 
1740 

1707;  i:S3;  1793;  1845;  1891 

1720 

1786;  i832;  1878 

Le  nombre  de  retours  après  lequel  chaque  passage  consiikrt 
cesse  de  se  reproduire ,  dépend  de  deux  causes  :  Tinclinaison  de 
l'orbite  de  Mercure  sur  le  plan  de  rêcliptique,  et  la  rétrogradatkxi 
du  nœud  près  duquel  le  passage  sur  le  soleil  est  opéré.  Prenoo^ 
comme  exemple  le  passage  de  1677.  La  latitude  géocentrique  d^ 
Mercure  à  Finstant  de  la  conjonction  y  est  marquée  4'  3^^  horrnk 
Donc,  puisque  Mercure  se  trouvait  alors  près  de  son  nœud  ascen- 
dant y  il  avait  traversé  ce  nœud  antérieurement  à  la  conjoncboD 
46  ans  après  il  le  traversait  plus  antérieurement  encore,  piiisqiH 
dans  cet  intervalle  le  nceiid  avait  rétrogradé  de  5'  49*^  •  ^^  ^"'^ 
au  moment  de  son  retour  à  la  conjonction ,  en  1 723,  Mercure  de 
vait  avoir  une  latitude  boréale  plus  grande  qu*en  1677,  cooink 
en  effet  cela  est  arrivé,  puisque  vue  de  la  terre,  elle  a  été  trooTce 
de  6' au  lieu  de  4'  3".  A  chaque  retour  suivant,  elle  s'accroîtra d*um 
quantité  à  peu  près  pareille ,  jusqu'à  ce  quVnfin  elle  atteigne  oq 
dépasse  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  d'environ  16',  aprn 
quoi  la  période  deviendra  fautive.  C'est  ainsi  quVlle  le  devient 
déjà  après  deux  retours,  quand  on  part  du  passage  de  1690,  où  ^ 

{*)  Dklahbu,  ÀMlronomie  théorique  et  prmtifiue,  tome  11,  page  5i8- 


PHYSIQUE.  Il5 

btUude  gcocentrique  de  Mercure  dans  la  conjonction  s^élevait  à 
xtl't.o"  boréale.  Car  en  1782  elle  était  devenue  presque  égale  à  16', 
Kniite  au  delà  de  laquelle  Mercure  ne  se  projette  plus  sur  le  soleil. 
Par  k  même  motif,  Tapplication  de  la  période  doit  se  soutenir 
pendant  bien  plus  longtemps,  lorsqu'on  prend  pour  point  de  dé- 
part le  passage  de  1697  ,  où  la  latitude  géocentrique  dans  la  con- 
jonction était  10'  ^7!'  australe  ;  de  sorte  que  Mercure  traversait 
son  nœud  ascendant  avant  que  la  conjonction  s^opérât.  Alors  il 
doit  s'écouler  beaucoup  plus  de  temps ,  jusqu'à  ce  que  la  latitude 
géocentrique  ,  devenue  boréale ,  atteigne  sa  limite. 

Des  raisonnements  analogues  expliqueront  la  justesse  plus  ou 
MHS  prolongée  de  la  période  dans  son  application  aux  passages 
opérés  par  le  nœud  descendant.  Seulement,  pour  ceux-ci  la  li- 
iûtedes  latitudes  géocen triques  dans  la  conjonction  sera,  australe. 
Cest  pourquoi  la  période  se  soutient  si  longtemps  bonne  quand 
OD  part  du  passage  de  1661 ,  où  la  latitude  géocentrique  était 
de 4'  Zo"  boréale,  dans  la  conjonction. 

M.  Dans  ces  épreuves  nous  n'avons  fait  qu'un  usage  approxi- 
matif de  notre  période.  Prenons-la  maintenant  avec  toute  la  ri- 
goeor  de  son  expression  numérique;  et  cherchons  ce  quMl  faut  y 
ajouter  pour  qu^elle  indique  non-seulement  les  années,  mais  encore 
les  jours ,  et  même  approximativement  les  heures  où  doivent  se 
SQficéder  les  conjonctions  qui  ramènent,  ou  peuvent  ramener  les 
passages  de  Mercure  sur  le  soleil ,  près  d'un  même  nœud. 
Cette  expression  prise  ainsi  nous  donne 

191  R'  r=  46  R  -f-  oJ,33464464. 

Appliquons-la  d'abord  aux  passages  opérés  par  le  nœud  ascendant, 
pour  lesquels  notre  /ig.  10  a  été  primitivement  établie  ,  et  pour 
enrisager  le  phénomène  dans  son  mode  d'accomplissement  le  plus 
^jk,  admettons  un  moment,  par  supposition ,  que  ce  nœud  ne 
se  déplace  point.  Alors  quand  Mercure  aura  décrit  dans  son  orbite 
191  révolutions  complètes,  il  sera  revenu  en  M,  sur  la  droite  fixe 
SML.  Mais  comme  le  temps  qu'il  aura  employé  à  les  décrire , 
surpasse  46  R  de  oJ, 334644649  o"  P^r  abréviation  0 ,  la  terre  ne 

I 

se  retrouvera  plus  avec  lui  sur  cette  droite  en  T.  Elle  aura  quitté 
^  point,  en  continuant  sa  marche  propre;  et  si  Ton  désigne 

S.. 
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par  CT  son  mouvement  béliocentrique  diurne  ,  tel  qu*il  est  clans 
cette  portion  de  son  orbite,  elle  devancera  angulairement  Mercure 
de  l'angle  crO.  Or,  en  réalité ,  cette  avance  sera  rendue  encore  plus 
grande  par  la  rétrogradation  du  nœud ,  qui  détournant  tout  le  plan 
de  l'orbite  de  Mercure  en  sens  contraire  des  mouvements  propres, 
à  raison  de  7'%585  par  année,  aura,  dans  le  temps  46  R  +  0 ,  fait 
reculer  cette  planète  parallèlement  à  Técliptique  de  348'',9i.  En 
sorte  qu'après  ce  temps  révolu ,  la  longitude  de  la  terre  devancera 
la  sienne  de  348'',  91  -f-  crO.  La  conjonction  ne  se  rétablira  donc 
que  plus  tard ,  après  un  certain  intervalle  de  temps  f^  postérieur 
aux  46  R  +  0 ,  et  tel ,  que  Mercure  en  vertu  de  sa  vitesse  de  cir- 
culation plus  rapide  ait  compensé  l'avance  que  la  terre  avait  sur 
lui ,  plus  Parc  xs  i  qu'elle  décrira  encore  jusqu'à  ce  qn^il  la  re- 
joigne. Soit  cr'  son  mouvement  béliocentrique  diurne ,  en  longi- 
tude, dans  la  portion  de  son  orbite  où  il  se  trouve  alors.  La  con< 
dition  de  leur  rencontre  sera  évidemment 

348",9i+«0  4-tjr=:rT'r;    d'où  l'on  tire   r  =  ^^^^^'  "^'^. 

Pour  évaluer  exactement  t  en  nombres,  il  faudrait  connaître  les 
vitesses  locales  cr ,  cr' ,  de  la  terre  et  de  Mercure.  Mais  cela  sup> 
poserait  plusieurs  notions  anticipées  dont  nous  ne  devons  logi- 
quement nous  prévaloir  ici.  Tout  ce  que  nous  pouvons  faire , 
comme  calcul  approximatif,  c'est  d'attribuer  pour  le  moment  à 
cret  à  cr',  leurs  valeurs  moyennes  tirées  des  périodes  d'Hipparque, 
valeurs  qui  ne  diflcrent  pas  sensiblement  de  celles  que  nous  avons 
rapportées  dans  le  §  56.  Nous  aurons  ainsi 

0  =  3548", igj     ct' =  i4732",4^  5 
conséquemment 

Bj'   BJ  =   II  184*^, 23. 

Alors  Tex  pression  de  t  donne 

^^ii.84%23^^  =  ^^>'^7362,2 

à  quoi  ajoutant  9=0,  334^44^ 

on  a  pour  la  portion  de  temps  ultérieure 

AUX  46  R .....  . oJ, 47200676 
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Oeiorteque  l'intervalle  complet  des  deux  conjonctions  inférieu- 
res, ddéralement  similaires ,  devient 

46 R  -f-  QJ ,  4720068. 

Des  raisonnements  tout  pareils  s'appliqueront  aux  passages 
opérés  par  le  nœud  descendant,  comme  on  le  reconnaît  àTaspect 
de  notre ^g'.  10  ^  d*après  la  correspondance  des  lignes  qui  leur 
sont  relatives.  Et  en  y  attribuant  aussi  aux  vitesses  diurnes  cr,  0', 
lems  valeurs  moyennes  9  on  arrivera  évidemment  au  même  résul- 
Ht  Homérique 9  pour  l'intervalle  des  deux  conjonctions.  Seule- 
flM&ty  comme  celles-ci  s'opéreront  sur  des  points  des  deux  orbites 
dimétralement  opposés  aux  précédents,  Terreur  occasionnée  par 
h  substitution  des  vitesses  moyennes ,  aux  vitesses  réelles,  sera  de 
MHS  contraire  dans  les  deux  cas. 

Pour  appliquer  commodément  cette  période  à  notre  calendrier 
S>^orien  intercalé ,  il  convient  de  l'exprimer  en  fonction  de  ran- 
gée julienne  moyenne  contenant  365^,25.  En  désignant  celle-ci 

pirjyona 

R  =  J4-oJ,oo63835; 
ce  qui  donne 

46R  =  4^*^  4-0^,2986410. 

teplaçantdonc  46 R  par  cette  valeur,  notre  période  devient 
46  J  -h  oi,7656485  =  46  J  -f- 18»»  2a»  32». 

En  l'ajoutant  à  des  dates  déjà  exprimées  sous  la  forme  grègo- 
'^ne,  il  faudra  se  rappeler  deux  choses  : 

1*.  Le  calendrier  grégorien  supprime  la  bissextile  dans  les  années 
*^Iaires  1700  et  1800.  A  cela  près,  il  marche  comme  le  julien. 

2*.  Sauf  ces  deux  exceptions,  si  à  une  date  donnée,  on  ajoute 
uo  nombre  entier  de  périodes  quadriennales  par  exemple  44  ^  9  ^^ 
(iate  courante  du  jour  ne  change  point,  mais  lorsque  cette  addi- 
^0  fait  passer  par  une  des  années  séculaires  1700  ou  1800,  il 
*^  augmenter  de  1  jour  la  date  résultante,  ù  cause  de  la  bissex- 
'^c  supprimée. 

Afin  de  mettre  à  profit  la  facilité  que  cette  règle  donne ,  je  sépare 
'**46Jde  notre  période  44  ^'^^J^  l'écris  sous  la  formr  sui- 
^*Dle,  où  A  désigne  Tannée  commune  de  365^ , 

44  J -4-2 A  4-  1J6*»22"'32». 
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Ainsi  décomposée,  on  obtiendra  très-aisément  les  dates  résul- 
tantes de  son  addition. 

59.  Afin  de  réprouver,  j'emprunte  à  Delambre  les  dates  gré> 
goriennes  d'une  série  de  conjonctions  inférieures  de  Mercure,  avec 
passage  sur  le  soleil ,  qu*il  a  calculées  d'après  les  Tables  rectifiées 
de  Lalande  (*}.  L'exactitude  de  ces  Tables  sera  plus  que  suffi- 
sante pour  les  comparaisons  que  nous  voulons  effectuer. 


Passages  par  ie  nœud  ascendant. 


Passages  par  ie  nœud  descendu^ 


^pKmasÊBÊSS^BBssmsasaasoEasBB 

AiiakM  ffuic»!»  moyen  de  Paru, 

compté  de  midi. 


1677 
1690 

•697 
1710 

1703 

I736B 

1743 

I756D 

«769 
I776B 

178a 
«789 

i8oa 
i8i5 

i835 

1848B 

1861 

18680 

1881 

1894 


Nov. 
Nov. 

NOT. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 

Nov. 


7,  jour 
9,  jour 
a,  Jour 
69  jour 
9,  jour 

10,  jour 

4>  io"»" 

6,  jour 

9,  jour 

9,  jour 
13,  jour 
5,  jour 

8,  jour 

11,  jour 
4,  jour 

7,  jour 

9,  jour 
II,  jour 

4,  jour 
7,  jour 

10,  jour 


3ii< 


h  1 
0.18. 


3i3S  18.  6.  o 
3o6*,  17.42-  o 
3io*,  11.19.t4 
3i3«,  5.16.  o 
3i5«,  3a.59.a3 
3o8S  aa  a6.  8 
3ii«,  16.17.98 
3i3«,  10.  7.  7 
9.10. 17 
3.48.43 
3.  9.50 
20. 57.  a 
14.44.19 
3o8«,  14  a. 34 
3ia«,  7.57.15 
3i4«>,  8.  1.47 
3i5«,  19. 99.34 
Bocf .  18.53.  6 
3ii*,  ia.46.59 
3i4«,    6.36.a6 


3o7S 
3iG% 

3o9*> 

3l2«, 

3i5S 


•ATU  «aiooftUSiiM  9n 

C03»«»CT1*M 

AlTRftU 

en  Ump»  mojen  de  Pam, 

complè  d«  midi. 

k     ■  1 

i66t 

Mai  3,  jour  ia3«, 

4-48» 

1674 

Mti  6,  jour  ia6«, 

ia.5o.25 

1707 

Mai  5,  Jour  ia5«, 

11.a8.1-4 

1740B 

Mai  a,  jour  ia3% 

I0.36  3: 

1753 

Mai  5,  jour  ia5% 

18. aQ.!)* 

1786 

Mai  3,  jour  ia3«, 

«7»»  « 

1799 

Mai  7,  jour  137% 

1    l3  M 

i83m 

Mai  5,  jour  i26«. 

0.  0.^3 
8.  3^ 

1845 

Mai  8,  jour  laS», 

1878 

Mai  6,  jour  ia6«. 

6.4:  5. 

1891 

Mai  9,  jour  ia9«, 

t4.54.1l 

Je  prends  d*abord ,  comme  terme  de  départ ,  la  conjonction 
de  1677  ,  et  je  vais  chercher  à  en  dériver  les  dates  de  celles  qui  la 
suivent,  aux  intervalles  marqués  par  notre  période.  Voici  le  ta- 
bleau des  opérations  par  lesquelles  on  obti^pt  ces  dates  en  se  con- 


(")  Delambre,  Astronomie  théorique  et  pratique,  tome  II,  paçc  5i8«. 
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foriDaiil  aux  r^ies  d*iiiterGalatk)n  rappelées  dans  le  paragraphe 
préoédeoi. 


1'*  conjonction. 
•te 44 J  <iui  accroissent  U  dateçré- 
ienne  de  1  joar,  à  cause  de  la  bis- 
Ule  snpprimée  en  1700  :  cela  nous 

idgit  è 

ite  alon  le  reste  de  It  période. . . . 

•mme  doane a*  conj. 

Ite  à  cette  aommA  44  J»  oe  qui  nous 

doit  2b 

Ite  alors  le  leste  de  It  période,  que 
lets  sons  la  forme 

mme  1768,  qui  est  bisseililcycom- 

sd  A  -H  iJy  j^obtiens 3®  coni. 

te  44^  qui  accroissent  11  date  are- 
(enoe  da  i  jour,  à  cause  de  la  ois- 
île  de  1800  qui  est  supprimée  : 

nous  conduit  à. 

te  alors  le  reste  de  la  période. . . 

nme  donne 4*  ^^"Z* 

1'*  conioneUonm 
te  44'^  4*>^  accroissent  la  aate  gré- 
enne  de  1  jour,  h  cause  de  la  bis- 
ile  supprimée  en  1700  :  cela  nous 

Inità 

«  d^ubord  A,  qui  ne  chMbge  rien 
iatecourant^puis  A-f-i^qui  nous 
c  dans  Tannée  1736 s ,  oà  la  bis- 
le  sUnsèreeo  Jévrier.  On  a  ainsi. 

nt  les  ^  sa™  3aF  qui  complètent 

triode,  on  arrive  h a*  conj. 

s  44  J  qnî  D6  changent  point  la 

grégorienne  et  eoddnisent  & 

s  alors  le  reste  de  la  période,  que 
ets  sous  eette  forme 

ion  de  Ah-i  complète  l'année 
itile  1780,  sans  changer  lequan- 
t  ordinal  du  jour,  dans  fis  deui 
w  communes  qui  suivent,  on  a 
3*^  conj. 


•lui»  M  cosjovcTum* 

proches  dv  noBud  atceBiiaaif 

dérivée»  deU  première  par  l'applicatiou 

•ttcceiNTe  de  la  période. 


sxciaAUOLn 

de  la  période 
coBparati- 

veaeal 
aux  Tables. 


Dirmasvca» 

on  rxchê 

partiels 

de  la  période 

dans  Ica 
applications 
taccessjvcs. 


V  Série. 


b    m    • 


1677.  Nor,  7,jour3ii*,   0.18.  7 


i7ai.  Nov.   8,  jour3ia<^,    o  18.  7 
a  A  -t-ii  6.2a.33 


1733.  NoT.  9,jour3i3*,  6.4039 
1767  JNov.  9,jour3i3%  6.40.39 
A-f-ii  +  A  H-  6.2a. 3a 


1769.  Nov.  9|  juur3i3*'«  i3.  3. 11 


i8i3.  NoT.  10,  jour3i4*i  t3.  3.ii 
aA  +ii  6.aa.3a 


181 5.  Nor. Il, jour3i5S  19.a5.43 


but 
l.aj.39 


-h'i.56.  4 


+4-4 1-34 


h    m   s 
i.a4>39 


i.3i.35 


-1.45.Q0 


%•  Série. 
1690.  Nor.  9,  jour  313**,  18.  6.  o 


1734.  Nov.  10,  jour  3 14^,  18.  6.  o 


17360  Nov.  10,  jour  3i5*,  18.  6.  o 


1736D  NoT.  Il,  jour  3iG*,  0.28. 32 
1780B  Nov.  1 1 ,  jour  3i6*,  o.28.3'i 
A4-1J4-A  H-   6.a3.3a 


178'j.  N0V.12,  jour 316*^,    6.5i.  4 


I  «9   î> 


-+-3.  a. ai 


«29   9 


1.33. Il 
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Je  ne  multiplierai  pas  davantage  ces  exemples.  Tontes  les  an- 
tres conjonctions -calculées  9  à  partir  desquelles  on  voudra  appli- 
quer la  période,  donneront  les  dates  des  suivantes  par  des  suppu- 
tations semblables  9  en  s'astreignant  aux  règles  de  Tintercalation 
grégorienne,  n  faut  maintenant  comparer  les  dates  ainsi  obte- 
nues f  avec  celles  que  les  Tables  fournissent. 

On  voit  qu'elles  excèdent  toutes  celles-ci  ;  et  la  grandeur  de  cet 
excès  s'accroît  progressivement  à  mesure  que  l'on  passe  de  chaque 
conjonction  à  la  suivante.  On  peut  aisément  se  rendre  compte  de 
ces  deux  résultats,  en  jetant  les  yeux  sur  notre  fig.  lo. 

Pour  qu'elle  donnât  une  idée  exacte  des  conditions  réelles  du 
problème  9  on  y  a  placé ,  par  anticipation ,  les  nœuds  de  Forbite  de 
Mercure  9  son  périhélie  ir,  et  le  périhélie  n  de  la  terre ,  les  posi- 
tions angulaires  relatives,  où  ils  se  trouvent  actuellement,  ainsi 
qu'on  le  reconnaîtra  plus  tard.  On  reconnaîtra  également  que  le 
mouvement  angulaire  héliocentrique  de  Mercure  s'accélère  à  me- 
sure qu'il  se  rapproche  de  son  périhélie ,  comme  nous  avons  vu 
que  cela  a  lieu  pour  la  terre.  Mais  à  des  distances  égales  de  ces 
deux  points ,  Taccroissement  absolu  du  mouvement  est  beaucoup 
plus  grand  pour  lui  que  pour  elle ,  parce  qu'il  circule  autour  du 
soleil  à  une  distance  moindre  et  dans  une  orbite  plus  excentrique. 
Or,  quand  nous  avons  calculé  l'arc  complémentaire  qui  ramenait 
Mercure  et  la  terre  à  la  conjonction ,  nous  avons  appliqué  à  ces 
deux  corps  leurs  vitesses  angulaires  moyennes;  lesquelles  étaient 
évidemment  moindres  que  leurs  vitesses  locales ,  se  trouvant  tous 
deux  plus  proches  de  leurs  périhélies  que   de   leurs  distances 
moyennes  au  soleil.  Cette  substitution ,  nécessitée  par  le  manque 
d'éléments  plus  précis ,  a  dû  nous  faire  trouver,  pour  le  temps  de 
la  rencontre,  un  intervalle  additionnel  trop  grand,  et  par  suite, 
une  période  de  retour  trop  longue ,  comme  cela  est  effectivement 
arrivé. 

De  plus ,  cet  excès  a  dû  s'accroître  dans  les  conjonctions  suc- 
cessives que  nous  dérivions  ainsi  les  unes  des  autres ,  parce  qu'elles 
s'opéraient  sur  des  points  de  Técliptique  progressivement  plus 
proches  des  périhélies  des  deux  orbites,  surtout  pour  Mercure , 
dont  le  périhélie  r,  étant  moias  avancé  en  longitude  que  celui  de 
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la  terie,  se  trouvait  ton  jours  relativement  moins  éloigné  de  lui , 
diDS  chacune  de  ces  nouvelles  conjonctions. 

Des  raisonnements  tout  pareils  montreront  que  des  résultats 
ooDtraires  devront  se  manifester  dans  l'application  de  la  même  pé- 
riode aux  conjonctions  opérées  près  du  nœud  descendant.  Pour 
le  prévoir,  il  suffit  de  les  répéter  sur  les  parties  diamétralement 
opposées  de  la  figure,  en  partant  d'une  première  conjonction 
établie  sur  la  droite  fixe  SL| ,  prolongement  de  SL.  Alors  la  terre 
T,  et  Mercure  M ,  étant  tous  deux  plus  rapprochés  de  leurs  aphé- 
Hcs a,,  A|  que  de  leurs  distances  moyennes  au  soleil ,  leurs  vîtes- 
tti  angulaires   locales  seront  moindres    que  les  mouvements 
moyens,  et  en  calculant  avec  eux  Fintervalle  de  temps  qui  com- 
plète le  retour  à  la  conjonction ,  il  se  trouvera  plus  court  que  le 
réd;ce  qui  rendra  la  période  ainsi  obtenue,  trop  courte  dans  les 
applications.  Et  l'écart  devra  s'accroître ,  en  conservant  ce  même 
>qBs,dans  les  conjonctions  consécutives,  parce  que  Mercure  se 
troarant  plus  proche  de  son  aphélie  Oi  que  la  terre  du  sien ,  sa 
vitesse  angulaire  décroîtra  toujours  en  proportion  plus  forte  que 
la  sienne;  du  moins  tant  que  les  aphélies  et  les  nœuds  resteront 
Rspectivement  situés  comme  notre yf^.  lo ,  les  représente. 

Poar  montrer  que  ces  conséquences  sont^  en  tout  point,  con- 
fannes  aux  faits ,  je  prends ,  à  titre  d'exemple ,  la  conjonction 
^'péréeen  1661,  près  du  nœud  descendant,  et  je  vais  en  déduire 
les deox  suivantes,  par  l'application  de  notre  période  moyenne  : 

44J-f-2A-+-  I  -f- 6^ 22"» 32». 

Toid  le  tableau  des  opérations ,  tout  pareil  5  celui  que  nous 
^vons  dressé  pour  les  conjonctions  opérées  près  de  Tautre  nœud. 


\ 


laa 


4&TaosroHiE 


sàatB  »■  «OKJiMCTioaA 

procbcs  du  naeiid  dcaccacUolf 

dirivècs  4e  la  pHaûèrc  par  rapplicalioi 

de  U  période. 


i^^  conjonction. 

J^^aie  I^Jieien  tenant  eompte  de  la 

biiaeziiio  sapprtmée  en  1700,  cela 

mène  à 

J'ajoute  le  reate  de  la  période 


Il  en  réanlte a*  conj 

J*a]<Mite  44^9  co  <)tt^  conduit  h 

J^ajoute  le  reste  de  la  période,  que  je 
mets  soui  la  forme 


Ex,  comme  175a  est  bisseitiley  cela  nous 
donne 3*  conj. 

J^ijoute  44  '  90I  oonduisent  à  1797,  sans 
changer  la  date  courante  y  puU  ajou- 
tant le  reste  de  la  période ,  ou  en  tout 

On  obtient 4*  conj. 


iGT)!.  Mai  3,  jour  I23«,    448.38 

i;o5.  Mai  4«  jour  i!i4S    448.38 
a  A  -4-  iJ    6.22.3) 


miucÂA  A wi  9 
de»  Tabla 


1707.  Mai  5,  Jour  i25*,  ii.ii.i8 
1751.  Mai  5,  jour  laS^  11. 11. 18 


Ah-1-hA 


(».aa.3a 


1753.  Mai  5,  jour  i!i5*,  i7.33.5o 
44J-t-3A.  -4-iJ    6.ai.3a 


-I-0.17.  « 


Ji 


-1-0. 56.  • 


-rO 


i 


1799.  Mai  6,  jour  126*,  a3.55.aa 


u 


Ces  résultats  vérifient  encore  toutes  nos  prévisions  sur  le  sens 
contraire  et  l'accroissement  progressif  des  écarts  de  la  période, 
comparée  aux  Tables. 

On  demandera  peut-être,  parqueb  motifs,  j*ai  exposé  avec  taxit 
de  détaib,  les  applications  d*une  période  qui,  étant  fondée  sur 
des  mouvements  moyens,  est  nécessairement  fautive,  tandis  que  , 
plus  tard ,  les  mêmes  problèmes  pourront  être  résolus  avec  exac- 
titude quand  tous  les  éléments  du  mouvement  vrai  de  Mercure 
auront  été  établis.  Je  l'ai  fait  précisément  pour  que  cette  distinc- 
tion essentielle  devînt  dès  à  présent  manifeste.  Car  ayant  ]>u  for- 
mer ainsi,  avec  les  seuls  mouvements  moyens,  une  période  qui 
sufBt  pour  prévoir  si  approximativement  les  retours  des  passages 
de  Mercure  sur  le  soleil ,  en  ne  s*écartant  de  la  vérité  que  par  Tin- 
tervention  de  circonstances  dont  l'influence  générale  ainsi  que  les 
effets  propres  sont  faciles  à  signaler,  cela  m*a  paru  fournir  une 


9HTftlQ|)B.  1 23 

oocasioii  siogolièrement  favorable  pour  faire  dès  à  présent  aper- 
cevoir tous  les  éléments  de  variabilité,  dont  Tappréciation  est  né- 
cessaire pour  la  solution  complète  du  problème,  et  que  les  Tables 
définitives  comprennent  dans  leur  construction.  Car  elles  ne  font 
autre  chose  que  fournir  les  rectifications  diverses  dont  cette  pre- 
mière étude  nous  a  fait  reconnaître  la  nécessité. 

55.  Les  passages  de  Vénus  sur  le  soleil  sont  beaucoup  plus  rares 
que  ceux  de  Mercure*  Depuis  que  l'invention  des  lunettes  a  rendu 
ces  phénomènes  observables ,  et  que  Famélioration  des  Tables  as« 
tronomiques  a  pu  donner  l*espérance  de  les  prévoir  assez  sûre- 
ment pour  se  préparer  à  les  saisir,  il  ne  s*en  est  opéré  que  trois , 
le  premier  par  le  nœud  ascendant ,  les  deux  autres  par  le  nœud 
descendant.  Ten  rapporterai  ici  les  résultats  immédiats  sous  la 
même  forme  que  j'ai  adoptée  pour  ceux  de  Mercure,  mais  sans  les 
séparer. 


M  et  jour» 
roaptcs 
r  lûiiaît. 


jk  même. 
1 ,  6  juin 
|,  3  juin 


LOHAITVOS 

féoccatrique 

de  $ 
ea  eonjoBCtion 

avec  le  Q. 


s     o     /      /r 
8.12.39.35 

8.ia.3i.44 
a.i5. 36.10 
a. 13.97.19 


UTITODB 

géocrniriqne 

de  9 

dan* 

la  i  oo jonction. 


0.3l       auftt 

g.  8      anst 

9.3o,5  tait. 

10 .16 ,4  *u*t. 


lOVttlTVDt 

héliocentriqne 

du  noud 
iûit  ascendant 
•oit  dcieendaut 

à  l'iniitant  oii  $ 
y  e»t  arrivée. 


a. 13.33.45  Q 
i.i3.a8.2i  Q 
8. 14.31.41  ^ 
8. 14. 36. 30  ^ 


■otia  D*i  OMEavATtca* 
et  des  lieua 
oit  le  paMagiB  a  été  obiervé. 


Honroz,  à  Hoole,  près  liÎTerpool  (i)- 
Horrox,  Ihid,  (3). 
Divers  (3). 
Divers  ({]. 


IndicaUoH  dms  oim-agés  où  Itt  ditailt  du  caleml  tomt  éoiuigaés. 

Gticab  4'Bomw,  J.  CaMBÎ,  ÉUm„  pasea  56o.55i.  I      (3)  Lalaade,  Âst,  a*  éd.,  tooM  II,  paies  t^  et  659. 
Caknb  de  J.  Catfini,  ÉUm,,  pages  557-559.  I      (4)  nU  ,  pages  169  et  653. 


Les  nombres  contenus  dans  la  quatrième  colonne  montrent  que 
les  longitudes  des  deux  nœuds,  l'ascendant  et  le  descendant,  diffè^ 
rent  de  6*  ou  une  demi-circonfcrence ,  c'est-à-dire  qu*ils  sont 
opposés  Tun  à  Tautre  sur  une  même  ligne  droite  passant  par  le  cen- 
tre du  soleil.  Car  les  faibles  inégalités  que  Ton  y  remarque  ont  un 
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caractère  progressif  que  doit  nécessairement  leur  imprimer  ledé* 
placement  de  Téquinoxe  mobile  auquel  on  les  a  rapportés  aux  di- 
verses époques  où  les  observations  ont  été  faites.  Admettant  donc 
cette  opposition ,  qui  se  constate  dans  toutes  les  orbites  planéln- 
res  f  nous  transporterons  toutes  ces  longitudes  au  nœud  ascendant 
de  Vénus,  en  retranchant  6*  des  deux  dernières,  et  leurs  diffé- 
rences successives,  comparées  à  rintervalle  de  temps  qui  les  sé- 
pare ,  nous  donnera  le  mouvement  de  ce  nœud ,  comme  on  le  voit 
dans  le  tableau  suivant  : 


maatm 


&FOQIIKS 

de*  observations  combinét  t. 


1761,427  -    1769,4*9 


IMTlmTALLK 

en  anné«'S 

el  frartioiu 

d'il  n  nées. 


129,497 
7,992 


A0CaOIMKMK«T 

toUl 
qui  en  résulte 

dans 
la  lon|>ilU(le 

du  ncBud^. 


H-l.   7.59 
-H).  4-39 


Moyenne. . 


ACCBOlSSUIKirT 


el 


de 

la  longitade 

du  aond, 

rendu. 


-♦-3i,5o 
-^34,91 


H-33,20 


Diterminatico  de 
J.  Cassîni. 


Ce  déplacement  annuel  étant  moindre  que  le  mouvement  de 
précession ,  et  de  même  sens ,  il  en  résulte  que  le  nœud  de  Vénus 
a,  comme  celui  de  Mercure,  un  mouvement  sidéral  propre,  qui 
est  rétrograde.  La  théorie  de  Tattraction  confirme  ce  fait.  M.  Le 
Verrier,  par  des  calculs  récents,  Tévalue  ainsi  à  —  1 7^,37 1  par 
année  julienne  de  365^,25  ;  de  sorte  qu'en  le  retranchant  du  mou- 
vement de  précession  ,  qu'il  fait  é^al  à  -h5o'',223  au  i*-' janvier 
1800,  il  lui  reste  pour  l'accroissement  annuel  de  la  longitude  du 
nœud  devenus,  rapportée  à  l'équinoxe  mobile,  -h  32",852,  va- 
leur à  peine  différente  de  notre  moyenne.  Cette  longitude  pour 
toute  autre  époque ,  postérieure  ou  antérieure  à  1800,  d'un  nom- 
bre zb  t  d'années  juliennes,  est,  selon  M.  Le  Verrier, 


:>/  i4' 5i'4i"  -h  32^,852 /. 
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Si  Ton  donne  à  /les  valeurs qu^il  a ,  dans  nos  trois  déterminations , 
on  trouve  ce  qui  suit  : 


■an» 

iJOBa 
«■plojéea. 

LKUmniSTAIICB 

au 

i«r  janv.1800, 

esprinée 

en  années 

ei  fractions 

d'aanérs 

(. 

■&oucTioir 

de  précesaion 

pour  le  tempa  t, 

calculée 
par  la  formule. 

bOIlCITDOI 

du 
nctnd  ascendant 

conclue 

de  la  formule, 

en  admettant 

l'opposition 

des  deux  nonds. 

f 

LOKOtTBIMI 

déduite 

des 

observa  tiens. 

sxcta 

de  chaque 

décermi- 

nation 

isolée 

sur  la 

fbmnlc. 

1639,922 
1761,427 
•769,419 

—  160,078 

-  38,573 

—   3o,58i 

—  1.27.38,9 

—  0.21.  1,4 
-0.16.44,7 

•      0      /       // 
2.13.24.    2,1 

2.14.30.39,6 

2.14.34.56,3 

•      0      f       If 

2.13.25.33 

2. 14.31.41 
2.14.36.20 

-+-  1.3l 
-H  I.    I 

■+■  1.23 

Les  différences  rapportées  dans  la  dernière  colonne  sont  de  l'or- 
dre des  erreurs  que  Tobservation  du  phénomène  comporte  ;  et 
leur  petitesse  dans  les  différents  passages ,  montre  l^opposition 
constante  du  nœud  ascendant  au  nœud  descendant. 

K4.  Ici,  comme  nous  Tavons  fait  pour  Mercure,  on  formerait  ai- 
ment des  périodes  qui  ramèneraient  approximativement  les  pas- 
»§»  opérés  dans  chaque  nœud.  Mais  Vénus,  dans  ses  conjonc- 
tioiii  inférieures ,  s'approchant  beaucoup  plus  de  la  terre  que 
Mercure,  le  rapide  accroissement  des  latitudes  géocentriques,  ren- 
drait ces  périodes  beaucoup  plutôt  fautives ,  et  je  ne  m^y  arrêterai 
point 

U  pins  belle  application  que  l'on  ait  faite  des  passages  de  Vé- 
nus sor  le  disque  du  soleil,  consiste  à  en  avoir  conclu  la  parallaxe 
^  cet  astre.  J'exposerai  en  détail  cette  importante  déduction  quand 
nous  aurons  rassemblé  les  matériaux  nécessaires  pour  l'obtenir. 
Je  passe  maintenant  à  la  détermination  du  second  élément  des 
<>Ailcs  planeSy  qui  est  l'angle  formé  avec  l'écliptîque  par  les  plans 
1«i  les  contiennent. 
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n.  —  Déiermination  des  inclinaisons  des  orbites  pUmétaires  par 

les  observations. 

55.  Cest  encore  à  Kepler  que  Ton  doit  la  seule  manière  de 
déterminer  les  inclinaisons,  qui  soit  à  la  fois  exacte,  générale,  cl 
qui  n'exige  pas  Tcmploi,  même  approximatif^  de  notions  antici- 
pées. Il  Fexpose  au  chapitre  XŒ  de  son  traité  De  motibus  stéXm 
JMartiSy  page  79.  Je  la  reproduirai  ici ,  en  m^aidant  de  la^^.  11. 

Pour  rappliquer,  il  faut  choisir  les  époques  où  la  terre  T  K 
trouve  sur  la  ligne  des  nœuds  de  la  planète,  ce  qui  arrive  pom 
chacune  deux  fois  par  an.  On  reconnaît  que  la  terre  est  dansoetH 
position,  lorsque  la  longitude  du  soleil  S,  devient  égale  à  celle  à 
nœud  N,  qui  est  au  delà  de  lui.  Soit  alors  P  la  planète,  M  sa  pio* 
jection  orthogonale  sur  le  plan  de  Técliptique  MTS.  L*observatioi 
fait  connaître  sa  latitude  géocentrique  1 ,  et  sa  longitude  géocen* 
trique  TTM,  ou  /  ;  d'où  retranchant  celle  du  soleil  TTS,  ou  L,  qo 
est  donnée  par  la  condition  de  coïncidence  ,  on  en  condnt  Fé 
longation  /  —  L  ou  E.  Si ,  comme  on  le  suppose ,  la  planète  a 
meut  dans  un  plan  dont  la  trace  dans  Técliptique  est  TSN ,  Tiocl' 
naison  I  de  ce  plan  sur  l'édiptique  est  déterminable  par  les  deo 
éléments  E ,  \ ,  ainsi  observés. 

En  effet,  rapportons  la  planète  à  trois  axes  de  coordonnées  r0 
tangulaires  x,  j,  z,  ayant  leur  origine  au  centre  de  la  terre  "î 
les  deux  premiers  situés  dans  Técliptique,  et  celui  des  x  coînc 
dant  avec  la  ligne  TS.  Si  Ton  nomme  p  la  distance  accourcie  gé 
centriqne  TM  qui  reste  inconnue,  on  aura  évidemment 

X  =  p  cos  E;    j  =  psinE;     z  =  p  tang  1 , 

et ,  par  suite , 

I  tangI  =  -  =  -^^. 

'  j        sm  E 

Kepler  applique  cette  méthode  à  une  observation  de  Mars,  fai 
le  0^6  avril  i585  :  la  longitude  du  soleil  coïncidait  alors  avec  cel 
du  nœud  ascendant  de  cette  planète.  Cette  observation  lui  donna 

>  =  i"4()'45";     /=i4i»2r/;     L=46"; 
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conséquemment 

F)p  là  on  déduit  par  la  formule 

I=:i«5o'i5^ 

Kepler  dit  i*5o'|,  environ.  Nos  procédés  d'observation  ac- 
tuels, bien  plus  précis  que  les  siens,  donnent  pour  Tinclinaison 
de  Torbite  de  Mars  i^5i'  6";  plus  forte  de  Si*"  que  son  évalua- 
doo.  Mais  l'imperfection  de  celle-ci  est  due  à  ses  instruments,  non 
à  sa  fnéthode. 

La  formule  (i)  s'obtient,  pour  ainsi  dire  à  vue,  par  l'applica- 
tion de  la  trigonométrie  sphérique.  Du  point  T,  comme  centre, 
avec  le  rayon  i,  décrivez  une  surface  sphérique;  et  soient />, 7,  /??, 
les  points  où  elle  coupe  les  droites  TP,  TQ,  TM.  En  joignant  ces 
trois  intersections  par  des  arcs  de  grand  cercle,  vous  formerez  un 
triangle  sphérique  rectangle  en  m ,  dans  lequel  le  côté  qm  sera  E , 
le  côté /7m,  >;  et  Tangle  pqm^  opposé  à  >,  sera  I.  Cet  angle  sera 
donc  donné  en  fonction  des  deux  côtés  par  la  formule  (1).  C'est 
le  deuxième  cas  de  Legendre. 

La  seule  difficulté  qu'on  pourrait  y  voir  pour  la  pratique,  c'est 
de  se  procurer  des  observations  de  la  planète,  faites  aux  instants 
précis  où  la  terre  se  trouve  sur  la  ligne  de  ses  nœuds.  Mais  c'est 
^  quoi  il  est  facile  d'obvier  Les  époques  de  ces  passages  peuvent 
être  très-exactement  calculées  et  prévues  par  la  théorie  du  soleil , 
ptiisqae  Ton  connaît  la  longitude  des  nœuds.  Soit  /  le  temps  où 
l'un  d'eux  doit  s^opérer.  Quelques  jours  avant  et  quelques  jours 
'près,  déterminez  par  observation,  la  longitude  et  la  latitude  géo- 
métrique de  la  planète.  En  interpolant  ces  résultats  vous  en  dé- 
duirez les  valeurs  de  >  et  de  /,  telles  que  vous  les  auriez  observées 
à  rioslant  /•  L  est  donné  par  les  Tables  du  soleil ,  pour  ce  même 

• 

instant.  Rien  ne  manquera  donc  pour  calculer  I. 

Dans  les  Additions  à  \2i  Connaissance  des  Temps  de  1848,  M.  Le 
Venrier  a  rassemblé  un  grand  nombre  de  longitudes  et  de  latitudes 
l)éocemriques  de  Mercure ,  qu'il  a  déduites  d'ascensions  droites 
^  de  déclinaisons  de  cette  planète,  observées  à  l'Observatoire  de 
l^aris.  Celles  qui  sont  comprises  entre  le  3o  avril  et  le  11  mai  1 84 1  > 
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embrassent  un  espace  de  temps  pendant  lequel  la  terre  a 
la  ligne  des  nœuds  de  Mercure,  laquelle  à  cette  époque  avait  pour 
longitude  46®26'55'%2  diaprés  la  formule  rapportée  §  47.  Pre- 
nant donc,  dans  la  Connaissance  des  Temps  de  cette  même  année 
184I9  1^  valeurs  de  la  longitude  du  soleil,  qu'on  y  trouve  calca« 
léospour  le  midi  de  chaque  jour,  et  interpolant  celles  du  commen- 
cement de  mai,  j*ai  trouvé  que  le  passage  prescrit  avait  eu  lien  le 
7  mai  à  5^  87™  4^%^  '  ^^  temps  moyen  à  Paris  compté  de  minait. 
Alors  en  interpolant  les  longitudes  et  les  latitudes  de  Ifercore 
observées  vers  cette  époque,  j'en  ai  leurs  valeurs  pour  cette  date 
même;  et  j*ai  obtenu  ainsi  le  système  de  données  qui  suit  : 
Année  1841  mai  7  à  5^  37"  4'%^  9 

©:  L  =  N  5=  46»  26' 55%2  ; 

coordonnées  géocentriques  de  Mercure  : 

/  =  26*»  45'  25'S4,     >  =  —  ^^  22'  3o",8  australe , 

conséquemment 

E=:/--L=-  19041' i9'S8; 

avec  ces  valeurs  de  >  et  de  £  ,  la  formule  (1)  donne 

I  =  7<»  i'4'>. 

M.  Le  Verrier  adopte  7**  o'  5'',9.  Maïs  il  faut  remarquer  qi^ 
les  longitudes  et  latitudes  que  nous  avons  employées  étaient  àt^ 
coordonnées  apparentes  y  c'est-à-dire  affectées  de  raberration,dcl* 
nutation ,  et  de  la  parallaxe ,  comme  elles  se  présentent  immédiA' 
lement  à  l'observateur.  En  outre  la  petitesse  des  deux  élément* 
E,  X,  fait  que  les  erreurs  propres  qui  les  affectent  se  montrent 
considérablement  agrandies  dans  la  valeur  de  I  qu'on  en  déduit* 

50.  En  réitérant  cette  épreuve,  pour  une  même  planète,  an^ 
époques  successives  où  la  terre  traverse  la  ligne  des  nœuds  de  soï* 
orbite,  on  saura  si  celte  orbite  est  réellement  plane.  En  effet,  1^ 
terre  et  les  diverses  planètes ,  accomplissant  leurs  révolutions  au-^ 
tour  du  soleil  dans  des  temps  inégaux  ,  incommensurables  entr^ 
eux,  lorsque  la  terre  sera  revenue  une  ou  plusieurs  fois ,  à  ur' 
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nAnie  nœud  d'une  orbil^i  la  planète  qui  la  décrit  s^y  trouvera 
(placée,  à  chaque  fois  en  des  points  différents;  et  la  valeur  de  Tan- 
^e  I,  conclue  des  divers  passages  »  ne  pourra  rester  constante 
que  si  tous  ces  points  appartiennent  à  un  même  plan.  Or  cette 
constance  s'observe  généralement  dans  toutes  les  orbites.  L'incli- 
naison I,  propre  à  chacune  d'elles,  se  montre  seulement  assujettie 
à  des  variations  excessivement  petites  et  très-lentes ,  qui  affectent 
toolTensemble  de  chaque  plan. 

87.  Pour  donner  un  peu  plus  d'extension  à  la  méthode  précé- 
dente, supposons  que  la  longitude  L  du  soleil  ne  coïncide  pas  tout 
à  foit  avec  la  longitude  N  du  nœud  de  la  planète,  mais  qu'elle  en 
diffère  d'une  certaine  quantité  oj,  comme  le  représente  la  fi^,  \i , 
construite ,  pour  ce  cas ,  sur  le  modèle  de  lay!'^.  1 1 .  Puis  voyons 
comment ,  avec  quelle  adjonction  de  termes  correctifs,  une  obser- 
vation géocentrique  de  la  planète  P,  feiite  dans  ces  circonstances , 
pourrait  faire  connaître  l'inclinaison  I. 

Soit  S  le  soleil,  SN  la  ligne  des  nœuds  de  la  planète.  Par  la  terre 
T,  menez  TN  qui  lui  soit  parallèle,  et  TT  qui  lui  soit  perpendicu- 
laire ;  puis ,  du  point  M  projection  de  la  planète  sur  l'écliptique, 
menezMQ  perpendiculaire  à  SN ,  et  traçant  PQ,  vous  aurez  formé 
le  triangle  mensurateur  de  l'inclinaison  I.  L'angle  STM  sera  Té- 
loDgation  /  —  L  ou  £ ,  qui  est  donnée  par  l'observation.  L'angle 
STNou  L —  N  est  aussi  donné;  nous  le  désignons  par  &>.  Soient 
^t)  Qi,  les  projections  des  points  M,  Q  sur  l'axe  TT  ;  l'angle  TMM, 
égil  à  MTN  sera  E  +  «»•  On  aura  évidemment 

M,T=  psin(E-h»);     Q,T=Rsinw; 

coniéqaemment 

M,Q,  =  MQ  =  psin  (E  H-«)  —  Rsino». 

Or  on  a  toujours 
I  PM  =  z  =r  p  tang\. 

^  là  on  tirera  donc 

.,.p|_PM^  ptangX  _  tangX 

QM       psin(E-h»)— Rsinw        .   ,_         ,      R  .       ' 

^         *^  '  sm(E-f-») sin  ft> 

0 

T.    V.  Q 
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Si  <ù  est  .nul ,  c'est-à-dire  si  le  rayon  R  mené  de  la  terr^  au 
soleil ,  coïncide  avec  la  ligne  des  nœuds ,  on  rentre  dans  le  cas  ^e 
nous  avions  traité  d*abord,  et  la  formule  qui  donne  tang  I  s^  re- 

R 

trouve  la  même.  Mais  quand  &>  n'est  pas  nul ,  le  rapport  -entre 

dans  Texpression  de  lang  1  par  le  terme  -  sin  &>  de  son  dénoni- 

P 
nateur,  de  sorte  que  l'cvalualion  de  ce  rapport  devient  indis|>^n- 

sable  pour  la  pouvoir  réduire  en  nombres. 

C'est  ce  <|u'a  très- bien  senti  Kepler.  Mais  il  a  vu  en  outre  cjuc 
si  l'observation  est  faite  dans  des  circonstances  où  Tangle  e»    ^^ 

fort  petit,   le  rapport  -n'a  besoin  d'être  connu  qu'approxim  ^i^i' 

vement,  les  inexactitudes  éventuelles  de  ses  valeurs  étant  «.Clé- 
nuées  dans  la  formule  parla  petitesse  du  facteur  sin  &},  dont  il  ^^ 
affecté  ;  et  dans  les  applications  à  Mai-s ,  il  s*est  attaché  à  chr^isi'* 

R 

des  positions  de  cette  planète  ^  où  le  rapport  -  peut  être  légiliâ^i*** 

ment  supposé  peu  différent  de  i,  w  étant  d'ailleurs  fort  petit. 

Après  lui  les  astronomes  ont  eu  à  leur  disposition  des  Tables  ^^ 
planètes,  déjà  assez  perfectionnées  pour  ne  comporter  que  de  C**' 
blés  erreurs.  En  conséquence ,  conservant  toujours  w  très-petî** 

ils  ont  tiré  de  ces  Tables  la  valeur  du  rapport  -  ^  et  ils  ont  pu  ei'"^  " 

ployer  ainsi  en  toute  st'curitc  la  formule  complète.  On  troii^^* 
beaucoup  d'applications  de  ce  genre,  dans  \e%  ElcmcntxiVAstr^' 
nomic  y  de  Jacques  Cassini. 

Remplaçons  dans  notre  formule  les  angles  w,  E  +  w  ,  par  leii'*^ 
expressions  équivalentes  et  explicites ,  I.  —  N ,  /  —  N;  puis  tiroii^" 

en  la  valeur  du  rapport-^-  Nous  obtiendrons  ainsi 

R 

p  sin  (  L  —  N  )  tangl 


R       sin  (  / —  N  )  tang  I  —  tang  \ 
C'est  précisément  ro((uation  4)'  du  §  40,  par  laquelle  nous  avon^ 
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VU  qae  Ton  |K>uvait  déterminer  ^t  quand  les  constantes  N  et  I 

ciu  pUn  de  Forbite  sont  censées  connues. 

Tous  les  matériaux  que  nous  venons  de  rassembler  dans  les  sec- 
tions précédentes,  auront  pour  le  lecteur  plusieurs  genres  d*uti- 
lité.  Il  y  verra  d*abord  la  voie  directe  et  sûre ,  par  laquelle  un 
esprit  parfait  pourrait  arriver  aujourd'hui  à  déterminer,  par  ob- 
servation, la  forme  et  la  situation  des  orbites  planétaires.  Il  y 
acquerra  la  connaissance  des  formes  les  plus  simples,  par  lesquelles 
on  peut  conclure  les  lieux  héliocentriques  des  géocen triques,  et  in- 
versement. Ainsi  préparé,  il  pourra  étudier  avec  une  compréhen- 
sion parfaite ,  la  voie  pleine  de  difficultés  que  Kepler  a  dû  suivre, 
pour  arriver  à  reconnaître  et  à   déterminer,  non -seulement  les 
caractères  géométriques  des  orbites  planétaires,  mais  aussi  les  lois 
des  vitesses  de  circulation  suivant  lesquelles  ces  orbites  sont  par- 
courues, ce  qui  était  un  problème  d^nn  tout  autre  ordre,  pour  lequel 
il  n'y  avait  aucun  antécédent,  aucune  méthode  connue  qui  pût 
servir  de  guide ,  et  que  Kepler  n*a  été  conduit  à  résoudre  que  par 
une  sorte  d'insjtinct  de  divination.  Cette  étude,  à  la  fois  attachante 
et  instructive ,  va  être  l'objet  des  sections  suivantes. 

SacnoN  III.  —  Exposition  des  procédés  astronomiques , 
et  des  inductions  physiques,  par  lesquels  Kepler  est 
parvenu  à  découvrir  et  à  constater  toutes  les  lois  des 
mouvements  de  Mars, 

88.  Jusqu'à  Pépoqueoù  Kepler  conçut  la  pensée  de  tirer  directe- 
ment la  théorie  des  mouvements  planétaires  de  l'observation ,  in  • 
dépendamment  de  toute  hypothèse  préconçue,  l'universalité  des 
^ronoroes  admettait  comme  base  de  cette  théorie  les  propositions 
suivantes  : 
i**.  Les  orbites  de  toutes  les  planètes  sont  des  cercles. 
3"'  Le  soleil  n'occupe  pas  le  centre  de  ces  cercles. 
^°-  II  7  a  au  dedans  de  chaque  cercle ,  un  point  autour  duquel 
le  mouvement  de  la  planète  est  uniforme.  On  Rappelait  d'après 
<%tte  propriété ,  le  point  à*équant  (punctum  aequantis). 

9 
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^^.  DaDS  Torbe  terrestre  le  point  d^équant  est  le  centre  même  da 
cercle  décrit. 

5°.  Dans  les  autres  orbites,  le  point  d'équant  est  situé  sur  le 
prolongement  de  la  droite  menée  du  soleil  au  centre  du  cercle  dé- 
crit ;  et  sa  distance  à  ce  centre  est  égale  à  celle  du  centre  au  soleil, 
selon  Ptolémée  ;  mais  elle  en  diffère  selon  Copernic  et  Tycho. 

Sur  ces  h]ipothèses  on  avait  construit  des  Tables  qui  représen- 
taient tolérablement  les  observations  faites  avant  Tycho.  Mais,  en 
les  appliquant  à  celles-ci,  Kepler  reconnut,  par  des  épreuves 
multipliées,  qu*elles  s'en  écartaient  de  quantités  trop  fortes,  et 
trop  régulièrement  variables,  pour  qu'on  pût  les  attribuer  à  des 
erreurs  d'observation  acciden telles;  de  sorte  que  ces  écarts  de- 
vaient provenir,  au  moins  en  partie ,  de  la  fausseté  des  hypothèses 
d*où  les  Tables  étaient  déduites. 

Il  put  toutefois  constater  ainsi ,  qu'entre  les  limites  d'approxi- 
mation auxquelles  ces  Tables  pouvaient  atteindre,  le  point 
d'équant  de  chaque  orbite  planétaire  devait  être  placé  comme  Pto- 
lémée l'avait  supposé.  C'est-à-dire  que  le  centre  du  cercle  excentri- 
que décrit  par  la  planète ,  bissectait  la  distance  du  point  d'équant 
au  soleil. 

Alors  la  généralité  de  son  esprit  lui  fit  comprendre  que  Forbe 
terrestre  devait  avoir  aussi  son  point  d'équant  propre,  placé  sui- 
vant la  même  règle,  et  que ,  sans  doute,  la  petitesse  de  l'inter- 
valle qui  le  séparait  du  centre  du  cercle  avait  mal  à  propos  fait 
croire  qu'il  coïncidait  avec  lui.  J'ai  r<iconté  dans  le  tome  IV, 
page  436 ,  le  procédé  ingénieux  par  lequel  il  parvint  à  mettre  cette 
vérité  en  évidence ,  et  à  faire  rentrer  sous  ce  rapport ,  le  mouve- 
ment de  la  terre  dans  la  loi  générale  à  laquelle  tous  les  corps  pla- 
nétaires paraissaient  assujettis.  Il  donna  ainsi  aux  Tables  du  soleil 
une  exactitude  que  Tycho  n'avait  pas  connue  ;  et ,  heureusement 
pour  lui ,  la  petitesse  de  roxcentricité  de  l'orbe  terrestre,  fit  que 
l'hypothèse  de  l'excentrique  à  équant  appliquée  à  cet  orbe,  donnait 
des  résultats  h  peine  différents  de  l'ellipse  qui  était  sa  forme  véri- 
table, encore  ignorée. 

Mais,  puisque  cette  même  hypothèse  se  montrait  insuffisante 
quand  on  l'appliquait  aux  planètes,  dont  les  orbites  sont  beaucoup 
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plus  excentriques,  Kepler  en  vint  à  penser  que  celles-ci  pour- 
raient bien  différer  du  cercle ,  dans  des  ordres  de  quantités  qui 
devenaient  insensibles  sur  Torbe  terrestre ,  dont  Texcentricité  est 
à  peine  appréciable.  C'est  pourquoi ,  se  trouvant  alors  y  par  une 
bonne  fortune,  spécialement  occupé  à  la  théorie  de  Mars,  il  en- 
treprit de  déterminer  géométriquement ,  d'après  Tobservation  ,  les 
directions  et  les  longueurs  des  rayons  vecteurs  héliocentriques  de 
cette  planète ,  en  divers  points  de  son  orbite ,  pour  voir  si  ces 
deux  ordres  d'éléments  étaient,  ou  n'étaient  pas,  effectivement 
compatibles  avec  les  conditions  d'une  exacte  circularité. 

59.  Pour  cela  il  employa  le  procédé  que  nous  avons  rapporté 
d'après  lui,  à  la  fin  de  la  i^  sect.  du  chap.  IV,  page  85,  §  40  quin- 
quies,  Â  deux  époques  différentes ,  séparées  par  une  ou  plusieurs 
révolutions  sidérales  de  Mars,  on  a  observé  cette  planète,  qui  s'est 
trouvée  ainsi  revenue  à  un  même  point  de  son  orbite.  La  corde  de 
l'arc  décrit  par  la  terre  entre  les  deux  époques,  est  calculable  d'a- 
près la  théorie  de  ce  mouvement  précédemment  établie.  On  la 
prend  pour  base  d'un  triangle  rectiligne  qui  a  son  sommet  à  Mars, 
rendu  artificiellement  fixe,  et  l'on  en  conclut  ses  coordonnées  hé- 
liocentriques aux  époques  choisies.  Le  premier  élément  nécessaire 
|K>ur  une  telle  recherche,  c'est  la  durée  de  la  révolution  sidérale 
de  la  planète.  Kepler  la  supposait  de  686J  23^  32™  ;  tandis  que  les 
évaluations  modernes  consignées  dans  notre  tableau  C,  §  36,  don- 
nent 686»  23**  3o"  39'  047.  L'erreur  était  ainsi  de  1"  21',  pres- 
que la  même  que  celle  d'Hipparque ,  en  sens  opposé.  Mais  elle 
était  sans  importance  pour  le  but  proposé.  En  effet,  d'après  ce 
même  tableau  G,  le  mouvement  sidéral  de  Mars  en  24^  ou  1440*"' 
est  de  i886*',5;  ce  qui  fait  pour  1",  i",3i  :  et  pour  i"»2i,  i",76. 
La  petitesse  de  cette  quantité  l'aurait  rendue  insaisissable  aux  pro- 
cédés d'observation  que  l'on  avait  du  temps  de  Kepler.  La  valeur 
attribuée  par  lui  à  cet  élément  fondamental,  était  donc  parfaite- 
ment suffisante  pour  l'usage  qu'il  en  voulait  faire  ;  et  il  ne  lui 
restait  qu'à  se  procurer  des  observations  de  Mars,  qui  compris- 
sent entre  elles  l'intervalle  de  temps  ainsi  assigné.  Il  les  trouva 
dans  le  trésor  astronomique  que  Tycho  avait  amassé  par  une  ex  •» 
ploration  continue  du  ciel ,  suivi  assidûment  pendant  beaucoup 
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d^années.  Non  pas  toutefois  qu'elles  s*y  préseDtassentd*elle&-Diémes 
aux  intervalles  requis ,  ce  qu'eu  ne  pouvait  raisonnablement  espé- 
rer, mais  il  sufBsait  qu'elles  en  fussent  proches,  car  étant  toujours 
accompagnées  de  précédentes  et  de  suivantes  très-voisines,  en  rai- 
son de  l'assiduité  de  l'observateur,  on  pouvait  aisément  les  rame* 
ner,  par  une  simple  interpolation  numérique,  à  l'intervalle  précis 
qu'on  en  exigeait.  C'est  ce  que  fit  Kepler  :  il  en  choisit  d'abord  cinq 
qu'il  ramena  ainsi  aux  conditions  requises,  et  je  vais  les  rapporter 
textuellement,  parce  que  ce  sont  les  premières  qu'il  ait  employées 
à  des  déterminations  définitives  {*).  Il  y  joignit,  comme  données 
fondamentales  du  calcul ,  les  longitudes  du  soleil  déduites  des  Ta- 
bles de  Tycho  pour  les  mêmes  instants^  et  les  longueurs  corres- 
pondantes des  rayons  vecteurs  de  l'orbe  terrestre.  Mais  il  n'em- 
prunta pas  ces  longueurs  aux  Tables ,  où  elles  étaient  évaluées  dans 
l'ancienne  hypothèse  de  l'excentrique  simple.  Il  les  prit,  calculées 
dans  l'hypothèse  de  l'excentrique  à  équant,  qu*il  avait  piéalable- 
ment  prouvé  être  nécessaire,  pour  la  terre  comme  pour  les  planè^ 
tes(**).  On  verra  dans  un  moment  combien  cette  rectification 
avait  d'importance.  Kepler  n'a  pas  inséré  dans  son  tableau  les  la- 
titudes géocentriques  de  Mars,  correspondantes  aux  longitudes 
qu'il  rapporte.  Celles-ci  suffisaient  momentanément  pour  son  but, 
qui  était  de  calculer  seulement  les  distances  accourcies  géocentri- 
ques p»  Pi»  ainsi  que  la  distance  accourcie  héliocen trique  p',  qui 
en  résulte ,  afin  de  montrer  la  sûreté  de  la  méthode ,  par  l'identité 
des  valeurs  de  cet  élément  final,  provenant  de  ses  déterminations 
diverses,  que  pouvaient  fournir  les  cinq  stations  terrestres ,  com- 
binées deux  à  deux.  Mais  nous  trouverons  tout  a  Theure,  dans  les 
observations  mêmes  qu^il  cite,  les  données  nécessaires  pour  sup- 
pléer à  son  silence,  et  pour  compléter  ainsi  le  calcul  du  lieu  hélio- 
centrique  de  Mars.  En  attendant,  voici  le  tableau  donné  par  Ke- 
pler, De  motibus  stellœ  MartiSy  cap.  XXVIII,  pag.  i52. 


(*)  De  motihus  stellœ  Harlis,  cap.  XXVIII,  pag.  l^j. 

(**;  Ihid.,  cap.  XXVI  cl  XXVII.  I^  méthode  quf  Kepler  employa  pour 
établir  cette  nécessité,  aîosi  que  les  détails  desuti  calcul ,  sont  exposés  avec 
une  parfaite  rlarté'dan^  VAuronomic  dn  Schubert,   tomo  II,  pages  i63-!65. 


PHYSIQUE- 

IdO 

LOKovaua 

LORGITCOR 

du  rSTon  vec- 

LORClTCDtt 

m 

LKOIL» 

gioccnlriquc 

ilu  soleil 

(eor  terrestre 

IHTR&VALL» 

(le  Mars, 

4 

cooEiptèe*   auMÎ 

exprimée 

BAT&4  juLiBiiaa*  Dt*  oBai&VATiana. 

coDAêcatifs, 

compter 

• 

du  point 
èqaiaoxial 

en  parties 

eiprîmés 

du  point 

t      >        >  1 

de  U  distance 

ea  jours. 

itquinoxiai 

•«tuei  r  • 

actuel  Y* 

moyenne 
de  la  terre 

• 

au  soleil. 

• 

Adocic*. 

h     m 

• 

0       t       y 

«      /    Jt 

1 583 .     AttU  a3,  |oor  1 1 3«, 

8.    6 

j       h     m 

lai. 39.30 

4a.  10.  3 

1,01049 

i584b.   

686.a3.34 

iS85.     Martio,  jour  69% 

7.40 

i3i .48.20 

359.41.  4 

0.99770 

•• 

686.2S.3o 

1587.     JaoT.ae,  jour  a6«, 

7.10 

686.23.35 

184.41.45 

3i6.  5.55 

0,98613 

tSaSs.  Bée.  i3,  jour  348«, 

6.45 

686.a3.3o 

193.35.40 

371.44*^ 

0, 98203 

i5go.      Oct.  3i,  jour3o4% 

6.i5 

182.57.Q0 

aa7.a8.33 

0,9^770 

• 

Kepler  n'éDonce  pas  les  subdivisions  des  heures  en  minutes , 
mais  en  fractions  simples  de  Theure.  De  même  pour  les  longitudes 
de  la  planète  il  subdivise  la  minute  d'arc  en  tractions  simples.  Il  ne 
marque  les  secondes  d*arc  que  pour  le  soleil.  Dans  ses  expressions 
le  rayon  de  l'orbe  terrestre  est  représenté  par  le  nombre  100000. 
A  cette  époque  l'usage  et  la  notation  des  décimales  n'avaient  pas 
encore  été  introduits  dans  les  calculs  numériques.  Les  logarithmes 
n'étaient  pas  non  plus  inventés;  de  sorte  que  Kepler  a  été  con- 
traint de  faire  to.utes  ses  coraputations  trigonométriques  avec  les 
sinus  naturels. 

Il  a  eu  besoin  d'évaluée  la  précession  pour  un  intervalle  de 
temps  é^'al  à  la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  Mars.  Il  lui  at- 
tribue pour  valeur  i'  36".  La  formule  que  j'ai  annexée  en  note  au 
§  98  bis  y  page  29,  donne  pour  la  précession  annuelle  en  i585, 
50^,212;  ce  qui,  appliqué  à  la  durée  d'une  révolution  sidérale  de 
MarS|  produit  1'  34'S46*  La  différence  est  si  peu  de  chose  compa- 
rativement aux  incertitudes  des  observations  employées^  que  je 
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préfère  conserver  révaldation  de  Kepler  pour  le  suivre  de  plus 
près  dans  ses  calculs  (*). 

On  pourra  se  demander  pourquoi  il  a  rassemblé  ainsi  cinq  obser- 
vations tandis  que  deux  suffisaient  pour  fixer  la  position  de  la  pla- 
nète. Son  motif  a  été,  comme  il  le  dit  lui-même,  de  montrer  la 
sûreté  de  la  méthode,  par  Taccord  des  résultats,  que  Temploi 
des  couples  consécutifs  lui  donnerait ,  et  il  a  fait  le  calcul  pour 
tous. 

Il  commence  par  combiner  Tobservation  de  i585  avec  celle  de 
1587.  Je  les  prendrai  aussi  comme  exemple  d^application ,  et  j*en 
présente  ici  les  éléments  rattachés  aux  notations  que  nous  avons 
adoptées  dans  nos  formules  générales.  Je  choisis  le  point  équi- 
noxial  de  la  première  époque  pour  représenter  Ttt  en  consé- 
quence je  retranche  i'  36'^  des  longitudes  de  la  planète  et  du  soleil 
observées  à  la  deuxième  époque  pour  les  ramener  à  la  même  ori- 
gine. J*ai  ainsi 

« 

L=:359"4I'4^      R=  0,99770,     y  =r  l3l«48'20'', 
L,  =  3i6»4'i9%     R.  =  o,986i3,     /,  =  i84*4o'  9"; 

j'introduis  d*abord  ces  données,  dans  la  première  des  équations  [3], 
5  40  quinquieSf  page  86 ,  qui  est 

psin(/,  —  /)  =:  R,  sin{L,  —  /,)  — Rsin(L  —  /,), 
et  j*en  tire  la  distance  accourcie  de  Mars  à  la  première  station  : 

p  =-1-0,9378409  —  0,1087433  =  0,8190976; 

logp=  1,9133355. 

Kepler,  par  le  calcul  trigonométrique  trouve  pour  celte  même  dis- 
tance 0,81915  (**).  Cest  la  ligne  qui  est  désignée  par  en ,  dans  sa 
figure. 

(*)  Kepler,  diaprés  les  observations  de  Tycho ,  supposait  la  précession 
égale  h  a5'3o*  en  3o  ans,  ce  qui  fait  Si*  par  année.  De  motihusstellœ  Mariis, 
cap.  XVI ,  pag.  107. 

(**)  Ibid.,  cap.  XXVIII,  pag.  i'^ 
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Je  cherche  ensuite  la  distance  accourcie  hcliocentrique  p'  par 
«on expression  formée  §59  ,  page  77, 

r        2R        ,^        ,.       RH^ 

elle  donne 

p'  =  1 ,66206  49»     log  p'  =  o  ,22065  39. 

Kepler  trouve  ]H>ur  celte  même  distance  i  ,66208.  C^est  la  ligne 
qui  est  désignée  par  oan  ,  dans  sa  figure. 

Je  calcule  ensuite  les  deux  coordonnées  héliocen  triques  x'j  y\ 
pu- leurs  expressions  formées  §«^^9  P^c  74» 

4/ =r  pcos/ —  R  cosL,  y=psin/ — R  cosL; 

elles  donnent 

x'  =  —  1 ,54369  89,        logx'  =  o ,  i8856  26  — 

/=:  -+-0,6160592,  iogj'=:  I  ,7896226; 

^lelàon  déduit  la  longitude  héliocentrique  /',  par  les  formules  du 
S  58,  page  74, 

cos  r  =  — ;  5  sm  /  =  -7  • 

p  p 

^ies  donnent 

logcos  t  =  1 ,96790  87  — ,     log  sin  /'  =  I  ,56896  87  -H . 

L'angle  /'  se  présente  ainsi  comme  ayant  son  cosinus  négatif,  et 
^D  sinus  positif.  D*après  ce  caractère  il  doit  être  compris  entre 
90** et  i8o®.  Avec  cette  interprétation  les  deux  expiessions  précé- 
dentes s'accordent  à  donner 

r  z=  i58"i4'38",6. 
Kepler  trouve 

158"  1 4' 52". 

Kos  résultats  sont  donc  en  tout  conformes  aux  siens,  sauf  quel  - 
ques  difTérenres  de  décimales  |)eu  importantes.  Mais  le  système  de 
•ormules  algébriques  qui  nous  a  servi ,  sans  être  peut-être  prati- 
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quement  plus  court  que  le  calcul  trigonométrique ,  a  sur  lui  le 
grand  avantage  de  s'appliquer  ainsi  à  tous  les  cas  particuliers, 
sans  le  secours  de  figures  spéciales  qui  en  guident  Temploi.  Toutes 
les  opérations  numériques  qu'elles  prescrivent  s'exécutent  direc- 
tement sur  les  données  que  l'observation  a  fournies ,  et  tous  les 
résultats  qu'elles  amènent,  s'interprètent  immédiatement  d'après 
les  seules  indications  des  signes  algébriques  qui  les  affectent ,  sans 
que  leur  signification,  ni  leurs  caractères  spécifiques,  aient  besoin 
d'être  discutés,  ou  justifiés  par  des  considérations  particulières. 
Cette  généralité  de  sens  et  d'usage,  qui  est  propre  aux  formules 
algébriques,  est,  à  mon  avis,  ce  qui  les  rend  presque  toujours 
éminemment  convenables  comme  procédés  d'exposition. 

Dans  cet  exemple,  Kepler  ne  s'est  pas  occupé  des  latitudes,  qui 
n'y  avaient  aucune  importance  ;  mais  je  vais  les  considérer  pour 
compléter  Tapplication. 

En  interpolant  les  observations  complètes  de  Mars  qu'il  présente 
comme  le  fondement  de  son  tableau,  je  trouve  qu'à  la  date  du  jour 
pour  laquelle  la  position  de  1 585  est  établie,  on  a  dû  avoir 

la  latitude  géoceutrique  :    À  =  4-  3"  26'  27"  boréale. 

Or,  par  les  formules  des  §  58  et  §  30,  la  troisième  coordonnéf 
héliocentrique  z\  a  ces  deux  formes  : 

«'  =r  p  lang  > ,     *'  =  p'  tang  V  ; 
conséquerament 

tang  V  =:  -,  •  tangX; 
P 

et  comme  tout  se  trouve  connu  dans  l'expression  de  tang  V,  on 
en  tire 

la  latitude  héliocentrique  :  V  =  i"4''5o",o. 

On  ])eut  alors  calculer  le  rayon  vecteur  héliocentrique  /  par  son 
expression 


-  =[/\i  +-2  &in'  T  V  4-  4  sin*  1  V  .    .  etc. } 


cos 
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et  l'on  trouve 

r'  =  1  ,6(>2  82. 

Kepler  (ioone ,  page  167, 

1 ,662  08  environ. 

Il  ne  dit  pas  de  quelle  latitude  \  cette  valeur  est  déduite  j  niais 
la  proximité  des  résultats  montre  qu'elle  a  dû  être  très-peu  diffé- 
rente de  celle  que  nous  avons  employée. 

00.  Kepler  répéta  le  calcul  de  la  distance  héliocen trique  ac- 
conrrie  p',  en  combinant  deux  à  deux  les  autres  stations  terres- 
tres que  son  tableau  mentionne.  Il  trouve  toujours  pour  cette 
distance  des  valeurs  qui  ne  différent  entre  elles  que  dans  leurs 
<ieux  derniers  chiffres,  soit  par  l'effet  des  petites  incertitudes  des 
compulations  arithmétiques,  soit  en  conséquence  des  légères  er- 
i*urs  qui  ont  dû  inévitablement  affecter  les  observations  eni- 
pioyées.  Il  en  conclut  avec  toute  raison  que  la  méthode  est  sûre 
et  le  résultat  moyen  indubitable.  On  peut  voir  clairement  quelle 
a  été  la  cause  déterminante  de  ce  succès,  et  elle  est  toute  à  la 
gloire  de  Kepler. 

D'après  les  équations  [3],  établies  au  §  40  quinquies^  page  86, 
les  deux  distances  accôurcies  géocentriquesp,  pi,  sont  des  fonc- 
tions linéaires  des  deux  rayons  vecteurs  terrestres  R,  R,;  et  la 
distance  accourcie  héliocentrique  p' ,  qui  en  résulte ,  a  pour  son 
carré  |}'',  une  fonction  du  second  degré  de  ces  mêmes  rayons, 
comme  le  montre  son  expression  en  p,  §  39,  page  77  ;  les  erreurs 
commises  dans  l'évaluation  de  ces  deux  éléments  rejaillissent  ainsi 
^urelle.  Admettons  un  moment  que  Kepler  les  eût  pris  dans  les 
Tables  de  Tycho,  qui  étaient  établies  sur  l'ancienne  hypothèse 
<le l'excentrique  simple.  D'après  l'examen  que  nous  avons  fait  de 
cette  hypothèse  dans  le  tome  IV,  §  359,  pages  495  et  suivantes, 
M  Ion  nomme  c'  Texcentricité  que  Ton  attribue  au  cercle  excen- 
trique, c'est-à-dire  la  dislance  de  son  centre  au  soleil  exprimée 
<^npartiesde  son  rayon  a\  l'expression  du  rayon  vecteur  terrestre 
P<>"r  le  temps  /,  compté  depuis  le  passage  au  périhélie  y  est,  eu  se 
»»rnant  aux  termes  de  Tordre  6''-, 

---  z^  I  -f-7  r'  —  r'  cos  nt  —  '  <:''  cos  2  /ir, 
a 
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mais  nous  avons  remarqué  aussi  que,  pour  ne  pas  avoir  dans  Ta* 
nonialic  vraie  des  erreurs  qui  seraienl  intolérables,  on  était  con- 
traint de  prendre  e  égal  à  2  ^ ,  ^  désignant  Texcentricité  de  l^ellîpse 
réelle,  ce  que  les  anciens  avaient  été  conduits  à  faire  insciemment 
par  cette  raison  même.  L'expression  du  rayon  vecteur  terrestre 
ainsi  déterminée,  devient  donc 

r 

-7=1-+-^'  —  2tf  cos nt  "^  f' cos  2  nt. 
a 

Or  le  vrai  rayon  vecteur  elliptique,  dont  j*ai  rapporté  Texpressioa 
comme  type,  au  tome  IV,  page  4^5,  est,  dans  les  mémos  limites 
d'approximation, 

-  =  I  -h  ^  tf'  —  e  cos  nt  —  I  ^'  cos  2  nt. 
a  *  ' 

L'erreur  de  cet  élément,  calculé  dans  Thypothcse  de  rexcenlrique 
simple,  est  donc 

-f-  7  «r*  —  e  cos  nt  —  -j  ^'  cos  2  «/, 

c'est-à-dire  qu'elle  se  montre  déjà  dans  un  terme  qui  est  de  Tordre 
de  rexcenlricité  même;  et  elle  varie  aux  divers  points  de  Torbite 
entre  les  valeurs  extrêmes  —  r,+  e,  dont  la  première  se  réalise 
au  péiihélie  où  Tangle  nt  est  nul  ;  la  seconde  à  Taphélie  où  il  de- 
vient 180'.  Telles  auraient  donc  été  aussi  l'ordre,  et  la  nature 
des  discordances  qui  se  seraient  introduites  dans  les  valeurs  de  p% 
calculées  par^épler,  s'il  les  avait  fondées  sur  des  rayons  vecteurs 
terrestres  R ,  R, ,  pris  dans  les  Tables  de  Tycho. 

Mais  il  fut  heureusement  sauvé  de  ces  inexactitudes  par  Pidée 
qu'il  s'était  faite  que  l'orbe  de  la  terre  devait  avoir  son  équant 
comme  les  planètes,  la  généralité  naturelle  de  son  esprit  Tayant 
depuis  longtemps  conduit  à  concevoir  que  tous  ces  corps,  circu- 
lant ensemble  dans  un  même  sens  autour  du  soleil,  devaient  suivre 
dans  leurs  mouvements  des  lois  pareilles.  Au  §  SW  du  tome  1V\ 
pages  436  et  suivantes,  j'ai  exposé  la  méthode  rigoureuse  qu'il  avait 
employée  pour  déterminer  la  position  de  l'équant  terrestre,  et 
pour  constater  que  le  centre  du  nouvel  excentrique  bissectait 
aussi  en  parties  égales  Tancienne  excentricité  adoptée  depuis  Hip- 
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ptrqtte(*).  Lors(]uc  nous  avons  discute  cette  seconde  hypothèse 
au  $  558  du  tomelV,  pages  493  et  suivantes,  nous  avons  vu  qu  en 
Unot  toujours  partir  le  temps  r  du  périhélie,  le  rayon  vecteur 
«ené  du  soleil  à  la  terre  se  trouve  alors  avoir  pour  expression 
approximative 

-  =  1  -4-  7  f-  —  c  cos  nt  —  J  «*'  cos  2  nt  ; 

il  surpasse  donc  le  rayon  vecteur  elliptique  exact  de 

7  ^*  I  I —  cos  OLnt\     ou     Je'  sin'  nt, 

quantité  toujours  positive.  Ainsi  Terreur  ne  se  montre  plus  dans 
l«  termes  du  premier  ordre  de  l'excentricité ,  mais  seulement 
dans  ceux  du  second  ordre.  Or,  la  valeur  de  e,  pour  la  terre, 
^t  o,oi68o3,  son  carré  0,00028234  est  de  69  à  60  fois 
ntoindre;  ce  qui  abaisse,  dans  la  même  proportion,  Tordre  de 
l'erreur,  comparativement  à  celle  que  Texcentrique  de  Tycho  au- 
nit  entraînée.  Ce  faible  reste  d'influence,  sur  l'appréciation  des 
niyons  vecteurs  terrestres,  devait  se  perdre  dans  les  incertitudes 
des  observations  de  ce  temps;  mais  on  va  voir  que  Kepler  parvint 
^  le  rendre  sensible  dans  l'orbite  de  Mars,  dont  l'excentricité  est 
presque  six  fois  plus  grande  que  celle  de  Torbe  terrestre  (**). 

61.  Dans  le  tome  IV,  pages  43 1-435,  j*ai  donné  un  aperçu  des 
^tatives  multipliées  et  infructueuses  qu'il  avait  d'abord  faites, 
pour  représenter  les  mouvements  de  Mars  par  un  excentrique  à 
équint,  dont  les  éléments  étaient  calculés  de  manière  à  satisfaire 
aux  oppositions  de  cette  planète  observées  par  Tycho  ;  et  j'ai  dit 
eoQuneot  ce  manque  de  succès  Tavait  conduit  à  soupçonner  que 
l'orbite  réelle  pouvait  bien  ne  pas  être  un  cercle  exact.  Après  qu'il 


n  Tout  le  détail  de  son  calcul  est  présenté  avec  une  parfaite  clarté  dans 
^huronamie  de  Schubert,  lomc  11,  papes  i()'-x-i65. 

?*)  Ne  toulant  ici  que  rappeler  les  formules  qui  avalent  été  préparées  au 
t«MlV,  j'y  ai  laissé  Torigino  du  temps  au  périhélie,  comme  nous  Pavions 
Pl*c^  alors.  Mats  nous  devrons  tout  h  Pheure  la  transporter  à  Taphélie, 
Poor  nous  conformer  à  Tusage  des  anciens  asttonomes,  que  Képlor  a  éga- 
■ciBent  suivi  dans  tous  ses  calculs. 
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fut  parvenu  à  déterminer,  indcpendammcnt  de  toute  hypollié 
les  longueurs  et  les  directions  absolues  de  plusieurs  rayons  v 
teurs  héliocentriques  de  Mars,  il  entreprit  d^attaquer  diredem 
]e  problème  par  la  voie  géométrique.  Pour  cela  il  prît,  dans 
déterminations  précédentes,  trois  lieux  héliocentriques  de  Ma 
dont  il  rapporta  les  longitudes  diverses  à  un  même  point  éq 
noxial  fixe  To>  en  y  corrigeant  Teffet  relatif  de  la  précessi 
Comme  il  connaissait  la  longitude  de  la  trace  de  Forbite  sur 
cliptique,  et  son  inclinaison  à  ce  plan,  il  put  calculer  les  an| 
compris  dans  Vorbite,  depuis  le  nœud  ascendant  jusqu'à  chai 
des  rayons  vecteurs  désignés;  et  leur  ajoutant  un  arc  comm 
égal  à  la  longitude  du  nœud  ascendant  lui-même,  il  obtint 
longitudes  des  trois  rayons  comptées  dans  Vorhite,  à  partir  d* 
même  origine,  comme  on  le  pratique  encore  aujourd'hui.  V 
l'ensemble  des  données  ainsi  formées  (*).  L'époque  commuo 
laquelle  elles  se  rapportent  est  le  3i  octobre  iSgo. 


LOBOIIBOR* 

tic» 

nyoDf  Tccteur»  liélincentriques 

exprimé*»  en  p«rli«f 

dn  rayon  moyen  de  Torbe 

terrestre. 


r^'^      1,47750 

rC'^  1 ,66an5 
r'^  i,63ioo 
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comptéet  dans  l'orbite 

autour  du  soleil 
à  partir  dn  même  point 

éqninoxial  T  ^^ 


o      /       If 

44- 16.52 
158.19.  4 

185.24.21 
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an  noad  a^cenda■t 
comptées  rar  rédiptiql 
et  approximative— tml 
indiquées. 


—        2  29 
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138.59 


On  voit  que  les  troi*  ra>ons  vecteurs  sont  convenablement 
partis  sur  le  contour  d'un  demi- cercle  de  la  planète  :  le  prer 
près  du  nœud  ascendant,  le  deuxième  incliné  sur  la  ligne 
nœiids  d'environ  68°,  le  troisième  d'environ  ^\°, 

Ces  données  sont  construites  géométriquement  dans  la  fig. 
qui  est  tracée  dans  le  plan  de  l'orbite.  S  est  le  soleil,  autour 


/)  De  nwiibus  sttliie  Martis,  cap.  XLi.pag.  aoi  «l  aoQ. 
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quel  les  trois  rayons  vecteurs  sont  placés  avec  leurs  longueurs 
respectives,  et  conformément  aux  inclinaisons  relatives,  assignées 
par  les  différences  de  leurs  longitudes  dans  Torbite.  Soit  Ç  le 
ccBtre  d\in  cercle  dont  la  circonférence  passe  par  les  trois  points 
H'),  K'),  f<^).  Si  Mars  décrit  réellement  un  cercle,  ce  ne  peut  être 
qae  celui-là.  Menant  alors  le  diamètre  qui  passe  par  les  points 
S,C,  l'aphélie  se  trouvera  en  A,  le  périhélie  en  P  ;  AC  sera  le 

rayon  a  du  cercle  excentrique;  et  — -  ou  r  sera  Texcentricité  ex- 

AC 

priiséeen  parties  de  ce  rayon.  Il  ne  reste  donc  qu'à  déduire  ma- 
thématiquement, des  données  fournies,  la  longueur  du  rayon  a, 
It  direction  du  diamètre  aphélie  P  A,  puis  à  voir  si  l'emploi  de  ces 
deux  éléments  fournit  des  résultats  conformes  aux  observations 
tint  pour  les  trois  lieux  considérés  que  pour  tout  autre  point 
(inelconque  appartenant  comme  eux  à  Torbite  réelle  de  Mars. 

Kepler  résolut  aisément  ce  problème  par  voie  trigonométrique  ; 
et  Tissue  confirma  le  soupçon  qu'il  avait  conçu.  Le  rayon  a  se 
tnmva  notablement  plus  petit,  et  l'excenlricité  c  notablement  plus 
grande  que  toutes  les  approximations  précédentes  ne  l'indiquaient. 
L'aphélie  calculé  A  se  trouva  aussi  transporté  de  plus  de  i**!, 
^on  de  la  place  que  lui  assignait  une  première  détermination  qui 
ne|K>uvait  être  aussi  fautive.  Enfin,  le  même  calcul,  appliqué  à 
d'antres  points  pris  également  sur  l'orbite  réelle,  donnait  à  ces 
trois  éléioents  des  valeurs  différentes,  quoiqu'ils  dussent  résulter 
te  mêmes  de  toutes  ces  épreuves ,  si  l'hypothèse  circulaire  était 
'érilable.  Kepler  se  tint  donc  pour  à  peu  près  assuré  qu'elle  était 
hausse,  et  que  I'orbite  de  Mars  n'est  pas  un  cercle  exact;  mais 
il  loi  fallait  constater  ce  fait  par  bien  d'autres  vérifications  en- 
^1%) avant  de  rompre,  pour  ses  contemporains  et  pour  lui-même, 
00  préjugé  admis  universellement  comme  principe  depuis  trois 
"Bille  ans. 

Ces  discordances  de  résultats  provenant  de  combinaisons  di- 
^^nes,  sont  aisément  compréhensibles  aujourd'hui  pour  nous^ 
V^i  savons  par  Répler  que  l'orbite  réelle  est  une  ellipse.  En  effet, 
*'  «t,  à  la  vérité,  toujours  possible  de  trouver  et  d'assigner  un«* 
circonférence  de  cercle,  qui  passe  par  trois  points  donnés  de  posi- 
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tion  ;  puisf|iril  suflit  de  mener  dans  lenr  plan  des  perpendicu- 
lairt'S  sur  le  milieu  des  droites  qui  les  joignent,  et  le  concours  de 
ces  perpendiculaires  détermine  le  centre  du  cercle  cherché.  Mais, 
quand  les  trois  points  sont  pris  sur  une  ellipse,  le  concours 
des  |>eipendiculaires  ne  s*opère  an  centre  même  de  cette  courbe 
que  sous  des  conditions  spéciales  et  exceptionnelles  ;  lorsque  les 
droites  de  jonction  sont  rectangulaires  entre  elles,  et  respective- 
nient  parallèles  aux  axes  principaux.  Dans  tout  autre  cas  le  poiot 
de  concours  est  hors  du  centre  de  Tellipse  à  une  distance  variable, 
qui  est  du  même  ordre  de  grandeur  qne  la  difTérence  des  deux 
axes,  conséquemment  de  Tordre  ^,  si  l'on  nomme  e  le  rapport  de 
l'excentricité  au  demi  grand  axe.  Cette  distance ,  que  je  désigne 
généralement  par  K  r*,  étant  vue  du  foyer  S,  à  la  distance  ae^  y 
sous-tend  un  angle  visuel,  qui  détermine,  et  constitue,  l'écart  an- 
gulaire de  l'aphélie  calculé,  à  droite  ou  à  gauche  de  l'aphélie  véri- 
table, écart  qui  peut  devenir  ainsi,  occasionnellement,  du  même 
ordre  que  la  fraction  e  elle-même. 

6S.  Puisqu'il  était  absolument  impossible  d'identifier  l'orbite 
de  Mars  avec  une  circonférence  de  cercle,  le  seul  moyen  de  recon- 
naître sa  véritable  forme,  c'était  de  la  construire  dans  son  propre 
plan ,  telle  que  les  observations  la  donnent  ;  ce  que  Kepler  pou- 
vait faire ,  puisqu'il  n'avait  pour  cela  qu'à  distribuer  dans  ce  plan 
autour  du  soleil ,  avec  leurs  rapports  réels  de  longueurs  et  de  po- 
sitions relatives,  les  rayons  vecteurs  héliocentriques ,  qu'il  était 
|)arvenu  à  déterminer.  Mais  l'élément  principal  de  cette  constnio 
tion,  ce  devait  être  évidemment  la  direction  et  la  longueur  du  plus 
grand  diamètre  de  l'orbite ,  celui  qui ,  passant  par  le  soleil ,  se  di- 
rige au  périhélie  et  à  l'aphélie  de  la  planète.  Les  longitudes  hélio- 
(ientriques  de  ces  deux  points  étaient  déjà  connues  très  npproxi- 
mativement  d'après  les  observations  d'opposition  anciennes  et 
modernes ,  dont  l'ensemble  avait  servi  à  établir  les  particularités 
principales  du  mouvement  de  longitude  de  Mars  (^),  Kepler  cher- 
cha dans  les  registres  de  Tycho ,  des  observations  qui  en  fussent 
proches,  et  qui  se  trouvassent  séparées  par  des  révolutions  sidé- 

4 

{*)  Demotihus  tteUa  Mariis,  cap.  XVIII,  pag.  io8. 
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nies  de  Mars  à  peu  près  complètes,  condition  qu'il  acheva  de 
rendre  tout  à  &it  exacte  au  moyen  d'interpolations.  I)  put  s'en 
procurer  cinq  près  de  l'aphélie;  et  seulement  trois,  près  du  péri- 
hélie. Je  vais  en  présenter  ici  les  éléments  sous  forme  de  tableau , 
après  quoi  je  dirai  comment  il  en  fit  usage  (  *). 


uiroiTVbu 
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1 

du  point 
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1 
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"    /     /r 
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T. 
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686.23.3i.3o 

18a.  8.3o 
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T. 

588b.  Nov.^ia,  j  .ar3a;*,    9.  a.3o 
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i8a.35.^o 

* 
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T. 
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T4 
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'. 
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<. 

Kepler  dit  n*avoir  trouvé  que  ces  trois  observations  faites  proche 
du  périhélie  de  Mars,  parce  que,  dans  Tannée  1 585,  le  passage  de 
la  planète  par  ce  point  eut  lieu  en  été,  les  crépuscules  durant  alors 
pendant  toute  la  nuit  en  Danemark. 


C)  De  motitms  Stella:  Mnrtis ,  cap.  XLlI ,  pag.  ao4  et  ao6. 
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65.  Pour  bien  saisir  Tensemble  de  ces  données,  et  en  com- 
prendre clairemenl  Tapplicadon,  il  faut  jeter  les  yeux  sur  la  fig,  i4* 
Je  remprunte  au  livre  de  Répler,  en  y  faisant  quelques  légers  chan- 
gements de  construction  et  de  notation  qui  en  faciliteront  l'intelli- 
gence. Elle  est  tracée  dans  le  plan  de  Técliptique.  S  est  le  soleil,  et 
autour  de  lui  les  lettres  T„  Ti,...  x„  /,...  désignent  l'orbe  terrestre 
ayant  son  périhélie  en  /?,  son  aphélie  en  /?.  On  Ta  représenté,  pour 
plus  de  simplicité,  par  une  circonférence  de  cercle  dont  le  centre  est 
en  c,  et  dont  elle  s'écarte  si  imperceptiblement,  qu*il  eût  été  presque 
impossible  de  faire  sentir  son  ellipticité.  La  droite  S  Tt  est  menée 
du  soleil  S  à  un  point  équinoxial  ^xe^  auquel  on  rapporte  toutes 
les  longitudes  ;  et  elle  est  placée ,  relativement  à  S/? ,  dans  la  posi- 
tion qu'elle  occupait  à  Tépoque  où  les  observations  rapportées 
dans  les  tableaux  ont  été  faites.  Le  cercle  extérieur,  décrit  du 
centre  C,  ne  doit  pas  non  plus  être  considéré  comme  rigoureux. 
Il  représente,  conventionnellement ,  la  projection  sur  l'écliptique 
de  l'orbite  réelle  de  Mars.  La  droite  ct^ntrale  et  ponctuée ,  ASP, 
désigne  la  trace  du  cercle  de  latitude  qui  contient  l'aphélie  et  le 
périhélie  véritables  de  la  planète.  A'  et  P'  sont  les  projections  de 
deux  points  de  l'orbite  proches  de  ceux-là  ;  et  qui  ont  été  respec- 
tivement observés,  le  premier  des  stations  T|,  T,,  T,,  T4,  le  second 
des  stations  /,,  r,,  ^3  ;  l'ordre  des  indices  étant  conforme  à  l'ordre 
des  temps  dans  chaque  série.  On   remarquera  que  les  droites 
SA',  SP',  ne  sont  pas  le  prolongement  exact  l'une  de  l'autre.  Ainsi 
les  deux  points  observés  A',  P'  ne  sont  pas  tout  à  fait  opposés  dans 
Torbite  comme  A  et  P  ;  et  Ton  comprend  qu'il  aurait  fallu  un  ha- 
sard bien  extraordinaire  pour  qu'ils  se  trouvassent  rigoureusement 
satisfaire  à  cette  condition.  Mais,  quand  leurs  positions  héliocen- 
triques  seront  obtenues,  on  verra  que  celles  de  A  et  de  P  peuvent 
s'en  conclure ,  sachant  qu'elles  doivent  être  très-peu  différentes 
de  celles-là. 

Je  suis  entré  dans  tous  les  détails  numériques  de  cette  applica- 
tion pour  montrer  que  Kepler  n'omet  aucun  des  soins  qile  l'on 
apporterait  aujourd'hui  au  calcul  d'observations  plus  précises.  La 
combinaison  que  j'ai  employée  pour  déterminer  la  distance  ac- 
courcie  héliocentrique  SA'  on  p'  est  la  seule  qu'il  ait  lui-même 
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développée  par  la  méthode  directe  qu*il  avait  imaginée.  Il  ne  Ta 
même  traitée  ainsi  que  pour  montrer  la  concordance  de  ses  résul- 
tats avec  ceux  d'une  méthode  de  fausse  position  qui  lui  aura  paru 
sans  doute  conduire  au  même  but  avec  moins  de  peine.  De  toutes 
ces  épreuves  il  tire  des  valeurs  moyennes  auxquelles  il  s'arrête, 
et  que  je  vais  rapporter,  en  considérant  les  longitudes  des  points 
A'  et  P'  de  notre  fig,  i4  comme  transportées  à  ceux  qui  leur 
correspondent  dans  Torbite  même ,  ainsi  qu'il  Ta  fait  sans  le  dire  ^ 
soit  qu^il  ait  compris  la  petite  réduction  de  22''  dans  ses  moyennes, 
:>oit,  plutôt  ,•  qu'il  Tait  jugée  à  bon  droit  négligeable,  comparati- 
vement aux  incertitudes  des  observations  qu'il  combinait  (  ^). 
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Kepler  admet  que  la  droite  qui  dans  l'orbite  joint  Taphélie  et  le 

périhélie  véritables,  passe  par  le  centre  du  soleil  et  partage  Torbite, 

quelle  que  puisse  être  sa  forme,  en  deux  moitiés  complètement  sj- 

'  métriques  Tune  à  l'autre.  Cela  est  en  effet  manifesté  avec  évidence 


(*)  De  motibus  sicUa  Mariis ,  cap.  XLIl,  pag.  3o6et307. 
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))ar  l'égalité  des  rayons  vecteurs  et  des  mouvements  angulaires 
héliocentriques ,  considérés  dans  Torbite  k  des  distances  égales  de 
part  et  d*autre  de  ces  points,  qui  se  trouvent  ainsi  être  les  deux 
sommets  de  la  courbe  décrite  par  la  planète.  Soit  donc  ASV^Jfg,i^, 
la  projection  sur  récliplique  de  ce  diamètre  inconnu ,  lequel  j 
marquera  la  projection  de  l'aphélie  réel  en  A ,  celle  du  périhélie 
réel  en  P  ;  et  transportons  idéalement  ces  mêmes  lettres  ainsi  que 
A'  et  P'  aux  points  correspondants  de  Torbite  même ,  pour  leur 
appliquer  les  raisonnements  qui  vont  suivre.  Les  longitudes  in- 
connues qui  définissent  les  deux  points  A,  P  dans  l'orbite,  devront 
être  censées  se  rapporter  à  une  certaine  date  absolue  de  temps 
Caria  comparaison  des  observations  anciennes  et  modernes,  prouve 
que  la  droite  ASP  tourne  continuellement  autour  du  soleil  S,  avec 
un  mouvement  angulaire  très-lent,  qui  lui  est  propre  et  qui  est 
direct ,  c'est-à-dire  dirigé  de  l'occident  vers  l'orient  du  ciel  ;  par 
suite  de  quoi ,  dans  le  cours  d'une  année  julienne ,  la  longitude 
du  point  A  ,  comptée  d'un  équinoxe  fixe  tel  que  T* ,  augmente 
de  I S'', 8243.  Kepler  connaissait  ce  mouvement,  dont  il  avait 
même  fait  une  appréciation  remarquablement  approchée  ;  car  il- 
révaluaità  i3''  par  année  (*).  Mais  ici,  pour  des  réductions  qui 
n'embrassaient  pas  un  intervalle  d'une  année,  il  l'a  négligé  comme 
insensible,  comparativement  aux  inrertitudes  des  observations 
qu'il  combinait.  J'adopterai  cette  simplification  dans  un  premier 
calcul,  qui  montrera  clairement  l'esprit  de  sa  méthode  ;  après  quoi, 
il  sera  facile  de  la  compléter  ;  et  l'on  verra  qu'elle  est  la  même 
que  nous  employons  aujourd'hui. 

64.  Je  prends  donc,  avec  lui ,  A  et  P  comme  fixes.  Alors,  si  les 
points  observés  A'  et  P',  rapportés  au  même  point  équinoxial  T«» 
coïncidaient  géométriquement  avec  ceux-là,  l'intervalle  de  tempsT, 
employé  par  la  planète  pour  aller  de  l'un  à  l'autre ,  serait  égal  à 
une  demi-révolution  sidérale  ;  et  la  différence  de  leurs  longitudes 
sur  l'écliptique,  comme  entre  les  points  qui  leur  correspondent 
dans  l'orbite ,  serait  égale  à  180®.  Mais  puisque  ces  deux  condi- 
tions d'égalité,  sans  être  exactement  satisfaites,  approchent  beau- 


(")  De  motihus  steil»  Hartis^  cap.  XVI,  pag.  107. 
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^oup  de  l'être,  A'  d<»it  différer  très-peu  de  A,  P'  de  P;  comme 
^ussi  les  instants  où  Mars  a  passé  par  ces  deux  sommets  de  son  or- 
bite doivent  différer  très- peu  de  ceux  où  on  Ta  observé  en  A'  et 
«Q  P'  ;  il  ne  reste  donc  qu*à  évaluer  ces  petites  réductions  de 
lemps  et  {Parcs  pour  conclure  A  de  A'  et  P  de  P'. 

Kepler  les  obtient  avec  autant  de  simplicité  que  d^adresse ,  en 
se  servant  des  vitesses  angulaires  héliocen triques  de  Mars  en  A  et 
en  P.  Ces  vitesses  sont  inégales;  la  plus  petite  a  lieu  en  A ,  la  plus 
grande  en  P.  Mais  Kepler  avait  trouvé  le  moyen  de  déterminer  leur 
rapport  et  leurs  valeurs  absolues.  Prenons  le  jour  solaire  pour  unité 
de  temps  ;  et  soient  a  la  vitesse  diurne  en  A  ;  u  la  vitesse  diurne  en  P  ; 

«  la  moyenne  pour  toute  Torbite,  ou  — ^— •  D'après  la  valeur  de 

I^  adoptée  par  Kepler ,  n  est  3i'  26"  ,5i8;  il  prend  3i'  27"  ;  puis 
il  ajoute  que  la  vitesse  apogée  a  est  d'environ  26'  1 3'' ,  et  la  vitesse 
périgée  o  environ  38' 2".  Je  dirai  tout  à  Theure  comment  il  a 
trouvé  ces  deux  derniers  nombres ,  et  cela  est  très-important  à 
savoir.  Car  c'est  le  principe  d'où  il  les  a  déduits,  qui  lut  a  suggéré 
l'une  de  ses  plus  belles  découvertes ,  la  loi  des  aires.  Mais  pour 
^^  pas  interrompre  le  cours  du  raisonnement  auquel  je  vais  les 
»2ire servir,  je  les  emploierai  provisoirement  comme  vrais. 

Soit  -f-  T  le  temps  inconnu  qui  s'est  écoulé  depuis  le  passage  de 
^Ivsàson  aphélie  A  jusqu'à  son  arrivée  en  A',  t  devant  être 
pi'is  avec  le  signe  négatif  si  A'  précède  A.  D'après  nos  conventions 
précédentes,  t  devra  être  exprimé  en  jours;  et  l'angle  AS  A', 
que  Mars  aura  décrit  autour  du  soleil  dans  cet  intervalle ,  sera 
^'  Toutefois,  sa  valeur  ne  pourra  être  conclue  ainsi,  par  propor- 
^oaHté,  que  s'il  se  trouve  assez  petit  pour  que  la  vitesse  angu- 
'^  de  l'astre  puisse  être  supposée  sensiblement  constante  pen- 
^Qt  tout  le  temps  t  qu'il  emploie  à  le  décrire. 

Nommons  pareillement  +  t'  le  temps  qui  s'est  écoulé  depuis  le 
P^Mage  de  Mars  à  son  périhélie  inconnu  P ,  t'  devant  être  pris 
*^et  le  signe  négatif  si  F  précède  P  ;  l'angle  PS  P'  sera  exprimé 
P^  or',  sous  les  mêmes  réserves  de  petitesse.  Ceci  étant  admis, 
'*  temps  total  employé  par  l'astre  pour  aller  de  l'aphélie  A  au  pé- 
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rihélie  P  dans  Torbîte ,  sera  représenté  par  t  +  T  —  t'  ;  et  Tangle 
total  que  son  rajon  Tecteur  aura  décrit  autour  du  soleil,  en  pas- 
sant d'un  de  ces  points  à  l'autre,  sera  représenté  par  etr  +  D — crr'. 
Or  les  points  A  et  P  étant  supposés  être  effectivement  les  lieux 
fixes  de  l'aphélie  et  du  périhélie  véritables ,  le  premier  intervalle 
devra  être  ^R;  le  second  i8o°  ou  ^C.  Ainsi,  en  assujettissant 
leurs  expressions  symboliques  à  ces  conditions ,  on  aura  les  deux 
égalités  suivantes,  oà  r  et  r'  restent  seules  inconnues  : 

T-i-T— t'  =  JR,      ar-f-D  —  tjt'  =  VC; 
ce  qui  donnera ,  pai*  réiimination  , 

o  —  a  zj  —  flt 

quand  t  etr'  seront  ainsi  connus,  on  pourra  former  numérique- 
ment les  produits  OT  et  xsz^.  Alors,  en  nommant  /  la  longitude 
héliocentrique  du  point  A' ,  et  ^  celle  du  point  F  telles  qu'on  les 
a  observées,  la  longitude  héliocentrique  /^  de  l'aphélie  A,  et  la 

longitude  héliocentrique  /^  du  périhélie  P,  s'obtiendront  parles 
expressions  suivantes  : 

/,  =  /  — «T,     /^  =  /'  — ot'; 

et  leur  différence  '^  —  /g^  se  trouvera  effectivement  égale  à  i8o% 

comme  elle  doit  l'être,  en  se  rappelant  que  /'  —  /  est  D. 

En  outre ,  connaissant  les  époques  E ,  E',  auxquelles  l'astre  a 
été  observé  dans  les  points  A',  P',  de  son  orbite ,  on  en  conclura 
les  époques  E^  £^  où  il  s'est  trouvé  dans  son  aphélie  A ,  et  dans 
son  périhélie  P.  Car  on  aura  évidemment 

E„  =  E~t;      E^  =  E'-.t'. 

Et  leur  différence  E„  —  £«  se  trouvera  effectivement  égale  k-h. 

comme  elle  doit  l'être,  en  se  rappelant  que  nous  avons  désigné 
E'  —  E  par  T. 

Dans  l'application  de  ces  formules  aux  nombres  de  Kepler, 
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on  a 

^  -  ^C  =^  o<» SS'lSS"  =  -H  .2033",  T  -';  R  -  -+-  9»»  a»»»  3o«  --=  oj,389S>3o, 

«  =  -h  26'  13"  =  -+- 1573^  CT  = -+-  38'y  =  H-  aaSa"  ; 

'  CCS  données  on  trouve 

j  jlinn»  o      f       n 

trz: -*-i,6ia38 33  =  1. 14.41.50  aT  =  -4-    0.42.16 

lu«deÀ'...  Anoée  i588.  NoY.  aa,        9.'a.3o       l.ongilude  dc'.A'...     /=     149.30. la 

e:  Mut  aphélie...   i588.  Nov.20,       18.ao.40      LongiluJe  de  Taphélic  A . .    148.37.56 

Kepler  trouve 148.39.46 

Mais  il  y  a  une  inexactitude  numérique ,  dans  la  valeur  qu'il 
attribue  à  Tinlervalle  T  des  observations ,  et  la  réduction  de  longi- 
tude désignée  ici  par  oLt,  est  calculée  par  une  méthode  de  fausse 
position,  qui  ne  semble  pas  très-claire.  Au  reste,  la  discussion  im- 
médiate des  oppositions  deTycho  lui  avait  fourni  antérieurement 
une  autre  détermination,  qui  transportée  du  6  mars  1 687, ^à  la  date 
actuelle  donne  i48«  5o'  44",  valeur  plus  forte  de  10'  58"i;  et  il 
îïvoue  sincèrement  que  les  incertitudes  des  observations  ne  lui 
I*nuettent  pas  de  se  décider  entre  ces  deux  résultats.  Toutefois, 
le  nombre  obtenu  ici  directement ,  par  la  triangulation  céleste  , 
'ui  paraît  plus  digne  de  confiance;  et  c*est  celui  qu'il  emploie  de 
préférence  dans  ses  calculs  ultérieurs  {*). 

Kepler  aurait  pu  très-aisément  appliquer  cette  méthode  au  cas 
<^û  l'on  veut  avoir  égard  au  mouvement  propre  de  Taphélie  et  du 
pcrihélie  dans  l'intervalle  des  observations  combinées.  Mais  il  a 
jngé  avec  raison  que  c'eût  été  prendre  ici  une  peine  inutile.  Il 
avait  assez  à  faire  pour  établir  ses  méthodes,  et  [effectuer  les  cal- 
ais qui  lui  étaient  indispensables,  sans  en  chercher  dont  les  ap- 
plications auraient  été  pour  le  moment  spéculatives.  £n  consé- 


(')  Au  chap.^XLlV,  page  2i3.  Mais,  il  changea  plus  tard  de  sen  liment,  CJ<r 
^i**^Tables  RodolphineSf  ildonoe  à  Taphéliede  Mars  une  longiUide  ab- 
*<>lQe  notablement  plus  forte,  et  aussi  plus  en  erreur.  Ces  vacillations  te- 
'^eot  sux  incertitudes  des  observations  de  ce  temps  ;  et  elles  ne  rendent 
^^c  plus  sensible  le  mérite  qu^a  eu  Kepler,  d^avoir  pu  découvrir  et  saisir  les 
f^ndei  lois  des  mouvements  planétaires  à  travers  tant  d^irréguUrités. 
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quence  je  ne  poursuis  pas  cette  facile  géoéralisation ,  pour  ne  pas 
interrompre  l'exposé  de  ses  travaux  essentiels. 

Je  reviendrai  tout  à  Tbeure  sur  le  mode  d'évaluation  des  mou- 
vements a  et  cr  y  mais  je  dois  d*abord  achever  de  le  siiivre  jusqu*au 
but  final  qu'il  s'était  proposé  d'atteindre. 

65.  Considérant  la  petitesse  des  écarts  qui  se  trouve  exister, 
d'après  son  calcul,  entre  les  points  observés  A',  P'  de  notre,^.  14» 
et  les  points  A ,  P,  lieux  de  l'aphélie  et  du  périhélie  véritables ,  il 
fait  remarquer  qu'à  de  si  petites  distances  des  sommets  de  l'orbife, 
les  variations  de  longueur  des  rayons  vecteurs  doivent  être  in- 
sensibles,  de  sorte  que  SA'  peut  être  pris  comme  équivalent  à 
SA,  et  SP'  comme  équivalent  à  SP.  Appliquant  donc  ce  prin- 
cipe aux  rayons  vecteurs,  dont<SA'  et  SP'  sont  les  projections 
observées,  il  en  déduit,  indépendamment  de  toute  hypothèse, 
les  déterminations  suivantes  {*): 


Distance  de  Mars  au  soleil ,  aphélie 1 ,66780  \ 

périhélie 1 ,385oo  I      Évaluées  en  partîj 

Somme  ou  grand  diamètre  de  Porbite  a  a 3,o5a8o  >  de  la  distance  more 

Demi-diamètre  y  on  dislance  moyenne  a 1 ,5!i64o  i     de  la  terre  no  solei 

Excentricité  absoitte  £ 0,14140  J 

Excentricité  en  parties  de  la  distance  moyenne  ~  ou  e. . .       OyOga636 

Suivant  les  déterminations  rapportées  par  Laplace  dans  les  der- 
nières éditions  du  Système  du  Monde,  on  a  pour  Mars 

«  =  1,5236935;     tf=r  0,092943 

au  commencement  de  1589. 

Ces  résultats  diffèrent  bien  peu  de  ceux  de  Kepler.  L'adjonction 
d'une  date  à  la  valeur  de  e,  est  nécessaire  ,  parce  que  dans  toutes 
les  orbites  planétaires  ce  rapport  éprouve  des  variations  continues 
très^lentes,  et  de  sens  divers  pour  les  différentes  planètes.  Dans 
l'orbite  de  Mars ,  e  s'accroît  avec  le  temps ,  de  sorte  que  sa  valeur 
était  un  peu  moindre  au  temps  de  Kepler,  qu'elle  ce  l'est  aujour- 


(*)  De motibus ttellm  MartU,  cap.  XLil,  pag.  oog. 
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d'hiii  ;  et  je  Tai  reportée  à  son  temps ,  pour  que  U  comparaison 
fût  fidèle. 

Nous  pouvons  soumettre  à  une  épreuve  analogue ,  la  position 
qu*il  assigne  à  Taphélie  de  Mars.  Par  les  déterminations  actuelles, 
beaucoup  plus  précises  que  celles  de  Kepler  ne  pouvaient  Tétre , 
la  longitude  de  cet  aphélie,  au  i*' janvier  1801  était  i52®25''24'S 
avec  un  mouvement  sidéral  propre ,  direct,  cjui  accroît  sa  longi- 
tude apparente  de  1 5^^8243,  par  chaque  année  julienne,  indé- 
pendemment  de  la  précession.  Prenons  celle-ci  égale  à  5o''^,249  pour 
une  année  julienne ,  ce  qui  représentera  très* approximativement 
sa  valeur  moyenne  entre  les  années  iSSg  et  1801.  Alors  pour 
ramener  l'indication  du  i**"  janvier  1801  au  20  novembre  i588, 
il  faudra  en  soustraire  les  effets  progressifs  de  ces  deux  mouve- 
ments pendant  les  212  ans  1  mois  j,  qui  séparent  les  deux 
époques,  puisqu'ils  ont  conspiré  pour  accroître  la  longitude  ap- 
parente.  Mous  aurons  ainsi  : 

^récession  pour  2ia  ans ai2.5o,24  a. 57.30,88 

Pour  I  mois  1 1— J.  4,5a  6,o3 

Mouvement  propre  pour  a la  ans aia.i5,8a43  0.55.54,75 

Pour  I  mois  \ ï-   i  ,32  i  ,76 

Somme  soustractive 3.53.33,4^ 

LoBiitode  de  raphélie  de  Mars  an  i*>' janvier  1801 1 5a. 24.24 

Doociu ao  novembre  i588 i48.3o.5o,58 

Ptt  les  données  de  Kepler  exactement  calculées i48.38.  i3 

Exc^s  provenant  des  données  de  Kepler. . .     -t-o.  7 . aa 

Cet  excès  tombe  dans  les  limites  d'incertitude  qu'il  croyait  lui- 
iB^e  ne  pouvoir  restreindre. 

06.  Ayant  trouvé  par  ces  dernières  déterminations  que  la 
^ogitude  de  Taphélie  de  Mars  était  de  11'  moindre  qu'il  ne 
l*2Tait  supposée  dans  les  Tables  provisoires  dont  il  avait  fait 
'■sage,  Kepler  comprit  qu'il  fallait  y  faire  une  correction  cor- 
'^H^ndante,  pour  détruire  les  conséquences  de  cette  différence 
<^Ds  leurs  indications.  En  effet,  quand  la  planète  se  trouvait 
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amenée  par  le  calcul  dans  l'aphélie  fautif,  on  l'y  supposait 
exempte  d'anomalie  ;  tandis  que ,  en  fait ,  ayant  alors  dépasst' 
de  II'  raphélie  véritable,  il  fallait  lui  appliquer  une  équation 
du  centre  proportionnée  à  cet  écart.  LHnteiligence  et  la  pratique 
des  computations  astronomiques  (ont  aisément  apercevoir  \& 
nature  de  la  rectification  exigée  par  une  telle  circonstance,  et 
Kepler  se  borne  à  renoncer  en  peu  de  mots.  Biais ,  -comme  les 
principes  dont  elle  se  déduit,  sont  intimement  liés  au  mode  de 
construction  des  Tables  par  lesquelles  on  représente  en  général  les 
mouvements  célestes ,  qu^elle  s'applique  même  ici  à  un  de  leurs 
éléments  les  plus  importants,  je  ne  crois  pas  inutile  de  l'expli- 
quer avec  quelques  détails ,  pour  en  donner  une  idée  précise  qui 
nous  dispense  d'y  revenir. 

Soit  t  le  temps  compté  en  jours  moyens  solaires ,  à  partir  d'une 
époque  conventionnelleraent  choisie.  Nommons  T  la  durée  de  U 
révolution  sidérale  de  la  planète  exprimée  dans  la  même  unité  de 
temps,  et  n  la  demi-circonférence  dont  le  rayon  est  i,  laquelle 
pourra,  au  besoin ,  être  remplacée  par  i8o<^  de  la  division  sexa- 
gésimale. Faisons  par  abréviation 

2n 
n  =  — . 
T 

n  sera  le  mouvement  sidéral  moyen  de  la  planète  en  un  jour.  Dé- 
signons par  /  sa  longitude  vraie  dans  rorbite^  pour  l'instant/, 
en  la  comptant  à  partir  d'une  origine  ûxe.  Dans  les  mouvements 
révolutifs  des  astres  permanents ,  /  se  composera  toujours  d'une 
partie  qui  croîtra  proportionnellement  au  temps,  et  d'une  autre 
qui  comprendra  l'ensemble  de  toutes  les  inégalités  périodiques. 
La  première  aura  nécessairement  pour  forme  /?/  -h  i,  i  étant  une 
constante.  Donc ,  si  Ton  représente  par  7  ,  la  partie  périodique 
qui  lui  est  associée ,  Texpression  la  plus  générale  de  /  sera 

(ï)  l  =2  nt  -t  s  -^  ff. 

Dans  cette  expression  la  partie  non  périodique,  /i/  -4-  f ,  s'appelle 
la  longitude  moyenne  de  la  planète ,  et  la  constante  f  s'appelle 
V époque  de  cette  longitude ,  parce  qu'elle  représente  effectivement 
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^  valeur  quand  t  est  nul ,  c'est-à-dire  à  Vépoque  où  l'on  veut 

placer  l'origine  d'énumération  du  temps  (*). 

Je  vais  appliquer  ceci  à  un  exemple  qui  nous  découvrira  im- 
médiatement la  modification  que  Kepler  devait  faire  à  ses  Tables 
provisoires ,  pour  y  introduire  la  nouvelle  position  qu'il  voulait 
donnera  Taphélie  de  Mars;  et  l'on  verra  que  le  même  procédé 
servirait  également  dans  tous  les  cas  pareils  ,  si  Ton  opérait  sur 
les  Tables  que  nous  employons  aujourd'hui. 

A  la  page  493  du  tome  lY,  §  558,  nous  avons  établi  les  lois  du 
monvement  circulatoire  d'une  planète ,  dans  un  excentrique  à 
éqoant,  où  le  rapport  de  l'excentricité  aux  rayons  du  cercle  était 
^'  En  y  désignant  par  p  les  longitudes  vraies  de  la  planète  comp- 
tées dans  le  plan  de  son  orbite ,  à  partir  du  périhélie  ,  et  faisant 
commencer  le  temps  t  à  l'instant  de  son  passage  par  ce  point,  nous 
4Ton$  trouvé,  page  495,  que  l'expression  de  p,  développée  jusqu'à 
la  seconde  puissance  de  e  inclusivement ,  était 

V z=z  nt -^  iieK"  sm nt -^  é^K"  sin  2  nr, 
où 

logR"  =  5,3i4425i. 

En  comparant  celte  expression  avec  le  développement  complet 
de  9  dans  une  ellipse  de  même  excentricité,  que  j'avais  rapporté 
par  anticipation  page  485 ,  j'ai  fait  remarquer  qu'elle  n'en  diffé- 
nit  que  dans  les  puissances  de  e  supérieures  à  la  première.  Or, 
comme  les  termes  affectés  de  celles-ci  n'ont  jamais  que  des  valeurs 
trèsp-petîtes,  comparativement  aux  observations  dont  Kepler  faisait 
"^  y  qu'ib  n'ont  d'ailleurs  qu'une  influence  minime  sur  la  rec- 
tiiîcation  qu'il  voulait  effectuer,  je  me  bornerai  à  considérer  la 


(*)  Dans  les  Tables  astronomiques  relatives  au  soleil  et  aux  planètes ,  on 
donne  les  valeurs  de  tous  les  éléments  moyens  de  leurs  mouvements  cal- 
mées en  nombres  ,  pour  Tinstant  qui  commence  chacune  des  années  que 
1>  Ttble  embrasse.  Ces  valeurs  initiales,  considérées  dans  leur  ensemble, 
•ont  appelées  Us  époques  des  mcjens  mottvements.  Ceci  est  une  application 
S^raliséedu  mot  époque,  qui  s'emploie  dans  un  sens  absolu  pour  dési> 
Ptt  la  constante  «  de  la  longitude  moyenne  ;  et  il  ne  faut  pas  oublier  cotte 
dttiinetion. 
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partie  cotiiinuD«  et  principale  : 

0=  /ïf  -4-  2  er  R"  sin  m. 

Cela  suffira  |K>iir  montrer  généralement  rapplication  de  la  mé- 
thode au  développement  exact  danslellipse,  tel  qu*il  est  rap- 
porté à  la  page  citée,  et  avec  plus  d'extension  y  dans  la  Mécanique 
céleste,  liv.  II,§S2. 

D'après  les  conventions  précédentes ,  quand  la  planète  arrive  à 
son  aphélie,  v  devient  léo""  et  t  est  éf;al  à •>  T.  C'est  en  effet  ce 
que  montre  notre  équation.  Car  pour  cette  valeur  de  t ,  ni  de> 
vient  i8o^,  et  sins/ir  s'évanouit,  ainsi  que  tous  les  autres  termes 
du  développement  rigoureux ,  ce  qui  donne  v  égal  à  i8o®.  D'après 
cela,  si  nous  voulons  transporter  Torigine  des  temps  et  des  arcs  îi 
l'aphélie ,  pour  nous  accorder  en  ce  dernier  point  avec  Kepler,  il 
faudra  remplacer  p  par  i8o°  4-  <» ,  et  i  par  ~  T  +  /,  ce  qui  change 
nt  en  i8o"  +  /if.  Alors  notre  équation  rapportée  à  ces  nouvelles 
origines  devient 

(2)  c  =  /i/  —  a  eR"  sin  «r. 

Elle  ne  diffère  donc  de  sa  première  forme  qu'en  ce  que  le  terme 
qui  a  pour  acteur  e  a  passé  du  positif  au  négatif.  Le  même  trans- 
port d'origine  appliqué  au  développement  complet  dans  l'ellipse 
s'y  traduit  aussi  par  l'inversion  du  signe  de  e ,  comme  il  est  facile 
de  s'en  assurer  par  le  fait  même. 

Comptons  maintenant  les  longitudes  de  la  planète ,  non  plus  de- 
puis l'aphélie ,  mais  depuis  une  autre  origine  choisie  convention- 
nellement  dans  le  plan  de  l'orbite,  où  nous  la  supposerons  fixe;  et 
désignons-les  désormais  par  /.  Admettons  aussi  que  l'axe  principal 
de  l'excentrique  ou  de  l'ellipse  n'a  pas  de  mouvement  propre,  et 
que  sa  longitude  comptée  de  la  même  origine  a  pour  valeur  con- 
stante /«.  Si  nous  voulons  introduire  ces  nouvelles  coordonnées 
angulaires  dans  notre  équation  (2),  il  faudra  y  remplacer  p  par 
/  —  /«.  En  outre ,  comptons  le  temps  e ,  non  plus  depuis  l'instant 
du  passage  de  la  planète  par  son  aphélie ,  mais  à  partir  d'une  au- 
tre époque  prise  arbitrairement ,  et  telle ,  qu'il  doive  s'écouler  ie 
temps  0.  depuis  cette  époque  jusqu'au  premier  passage  de  la  pia- 
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nètc  par  son  aphélie.  Alors,  pour  adapter  à  notre  équation  (  a)  ces 
convenions  nouvelles ,  nous  devrons  y  remplacer  t  par  t  —  6,  ;  ce 
q»i  Y  changera  nt  en  /?r  —  «  ô^-  Ces  deux  ordres  de  substitutions 
Ptanl  simultanément  effectués ,  elle  deviendra ,  en  dégageant  /, 

i3)  lz=znt-\-  la  —  nB„  —  2tfR"sin(/î/  —  /lôa). 

Faisons  maintenant ,  pour  abréger, 

et  chassant  nOa  p^r  cette  relation  ,  nous  aurons  finalement 
(4)  /  =  ///  -H  f  —  2<? R"  sin  (fit-^e  —  ia). 

m 

Elle  se  trouve  ainsi  amenée  à  la  forme  générale  de  Téquation  (i }, 
et  l'on  voit  ce  qu'y  représente  la  constante  c ,  que  Ton  appelle  lV/?o- 
7tt«  de  la  longitude  moyenne.  Si  Ton  applique  les  mêmes  change- 
ments d^origine  du  temps  et  des  arcs,  au  développement  complet 
<)eceo  ^dans  Tellipse ,  il  est  aisé  de  voir  que  Texpression  générale 
<)e  /  y  contiendra  la  même  constante  c ,  ayant  la  même  signification 
physique  ;  et  les  termes  périodiques  de  /  seront  tous  des  sinus 
simples  ou  multiples  de  l'argument  /i/  4-  c  —  /«. 

Pour  faire  bien  comprendre  ce  qu'il  y  a  à  U  fois  de  déterminé 
et  d^iodéterroiné,  dans  l'emploi  des  deux  constantes  /«et  d<, ,  je  sup- 
pose qu'on  ait  constaté  par  observation  la  position  de  l'aphélie  de 
Mars  à  un  instant  connu ,  par  exemple  au  minuit  moyen  qui  ou< 
vrele  i""  janvier  1801,  sous  le  méridien  de  l'Observatoire  de  Pa- 
ris; et  que  sa  longitude  mesurée  dans  l'orbite,  à  partir  de  l'équi- 
Qoxe  nioyen  du  même  instant ,  se  soit  trouvée  alors  égale  à  (  /  ).  Si 
i'oD  veut  prendre  cet  équinoxe  pour  origine  de  toutes  les  longi- 
tudes, /.  sera(/).  Mais  si  l'on  veut  les  compter  à  partir  d'un 
équinoxe  moyen  postérieur,  dont  l'arc  de  rétrogradation  depuis 
felui-là  soit  a,  /«  devra  être  fait  égal  à  (/)-+-«,  dans  la  for- 
mule (3). 

Semblablement ,  si  Ton  veut  convenir  d'énumérer  les  valeurs 
du  temps  r,  à  partir  du  même  minuit  moyen  qui  ouvre  le  1*^  jan- 
^'^r  1801,  date  à  laquelle  on  a  déterminé  par  observation  la  Ion- 
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gitade  (/) ,  0«  devra  être  fait  nul.  Mais  ai  l'on  veut  commencer 
cette  énumération  à  partir  d'une  date  antérieure  d'un  nombre  de 
jours  (/)  à  ce  même  minuit,  .6«  devra  être  fait  égal  à  +  (')  dans 
la  formule  (  S). 

Les  deux  constantes  /«>  ^«9  ont  ainsi  toutes  deux  leur  caractère 
d'indétermination  propre,  qui  les  rend  complètement  indépen- 
dantes l'une  de  l'autre ,  et  soumises  à  l'arbitraire  du  calculateur, 
dans  le  choix  des  origines  qu'il  peut  leur  attribuer.  C'est  pourquoi 
on  les  appelle  les  constantes  arbitraires  du  problème  astronomique 
dont  elles  spécifient  les  particularités.  Le  même  caractère  s'appli- 
que aux  deux  constantes  c ,  /a  de  l'équation  (  4  )  qui  leur  sont 
équivalentes ,  la  première  étant  composée  de  U  et  de  0..  U  est  évi- 
dent que  leurs  valeurs  se  trouveraient  déterminées  à  posteriori,  si 
l'on  se  donnait  deux  longitudes  /  de  la  planète ,  qui  auraient  été 
mesurées  dans  l'orbite  à  partir  d'une  même  origine  fixe,  à  deux 
époques  distinctes  pour  lesquelles  on  connaîtrait  les  valeurs  abso- 
lues du  temps  t  comptées  depuis  un  même  instant  physique  dé- 
fini. Car  on  aurait  ainsi  deux  équations  de  condition,  dans  les- 
quelles tout  serait  connu,  hormis  les  deux  constantes  c,  /«,  par 
exemple ,  et  il  ne  resterait  qu'à  les  en  déduire. 

Admettant  que  cette  détermination  soit  obtenue,  chaque  valeur 
donnée  de  ^,  fera  connaître  la  longitude  /  de  la  planète  comptée  à 
partir  de  l'origine  fixe ,  choisie  dans  l'orbite ,  et  que  je  supposerai 
être,  par  exemple,  l'équinoxe  moyen  qui  correspond  à  l'instant  d'où 
l'on  compte  le  temps  r.  Pour  l'usage  des  astronomes ,  il  est  com- 
mode d'obtenir  immédiatement  ces  longitudes  rapportées  au  point 
équinoxial  moyen  de  l'instant  auquel  chacune  se  réalise.  Pour  cela, 
soit  fft  le  mouvement  de  rétrogradation  de  ce  point  dans  l'inter- 
valle d'un  jour.  Puisque  nous  comptons  le  temps  t  en  jours ,  la 
rétrogradation  totale  pour  le  temps  t,  comptée  depuis  l'instant 
choisi  pour  origine,  sera  /x  t.  Ajoutant  donc  ce  terme  à  l'expression 
de  /,  la  somme  donnera  la  longitude  t  de  la  planète  dans  son  or- 
bite, rapportée  à  l'équinoxe  moyen  de  l'instant  /.  On  aura  ainsi, 
en  employant  l'équation  (4), 

/'  =  (rt-hp)/4-«  — 2rR"sin(/f/-Hi'—  /«). 


I 

I 
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Or,  suivant  nos  conventions  premières,  n  est  le  mojen  mouve- 
j  ment  sidéral  de  la  planète  sur  son  orbite  dans  IHntervalle  d'un 
s     jour.  Donc  /i  4-  p  est  son  moyen  mouvement  tropique  diurne. 

Représentons- le  par  /i' ,  en  faisant 

/i'  =  /i  -h  pi  ; 
alors,  en  éliminant  n  par  sa  valeur  en  /z',  nous  aurons 
(5)       z'  =  uV  -4-  e  —  2<fR"  sin  |/iV  4-  f  —  (/.  -4-  ft/) }. 

Or  /.  -H  ^^  est  la  longitude  époque  de  Taphélie ,  rendue  variable 
par  le  mouvement  de  précession.  Donc,  en  convenant  de  lui  ap- 
pliquer ce  mouvement  sous  les  signes  périodiques ,  on  n'aura  plus 
^  employer  dans  la  formule  que  le  moyen  mouvement  tropique  n\ 
pOQr obtenir  la  longitude  /^  delà  planète  rapportée  à  Péquinoxe 
roojen  de  cbaque  instant  r.  C'est  sur  ce  principe  que  sont  con- 
struites toutes  les  Tables  des  mouvements  elliptiques  usitées  en  as- 
tronomie. 

67.  Ayant  terminé  cette  exposition  de  principes,  revenons  au 
passage  du  livre  de  Kepler  qui  l'a  nécessitée  ;  et  reprenant  notre 
équation  (3],  rapportée  à  ses  origines  fixes  de  temps  et  d'arcs, 
supposons  que ,  par  erreur,  nous  ayons  attribué  à  la  lonp,itude  de 
laphélie  une  valeur  trop  forte ,  en  sorte  que  l'on  ait  pris  par 
exemple 

Alors,  depuis  l'origine  d'énumération  du  temps  /,  jusqu'à  l'in- 
stant on  la  planète  atteindra  cette  longitude  /(<,),  il  devra  s'écouler 
un  intervalle  de  temps  Q(a)  plus  grand  que  9a  9  et  tel,  qu'on  aura 
par  exemple 

L'expression  de  la  longitude  /en  fonction  du  temps  /,  établie 
sur  ces  fausses  valeurs,  sera  donc 

(3)'        1=:  nt-hlia)  —n9^a)  —  2tfR"sin  {/if-h /îO(«)|, 

<^"»  en  faisant,  pour  abréger, 

(4)  /  =  /if-hf'  =  9.rR"sin  |/î/4-»'  — /(«)|- 
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Ayant  construit  d'après  cette  expressicm  des  Tables  numénques 
qui  donnent  les  valeurs  de  /  pour  le  temps  r,  des  observations 
postérieures  font  connaître  Terreur  angulaire  («).  On  demande 
quelles  rectifications  ces  Tables  exigent ,  pour  qu'on  en  paisse  tirer 

des  résultats  exacts  ? 

Rien  ne  serait  plus  simple  si  Ton  connaissait  r.  Car  d*abord , 
ayant  pris,  dans  les  Tables  imparfaites,  la  longitude  moyenne 
/rr  H-  c',  qu'elles  assignent  pour  chaque  valeur  donnée  du  temps  r, 
on  y  ajoutera  /ir  —  (e)^  ce  qui  la  transformera  dans  la  longitude 
moyenne  véritable  wr-f-f.  Celle-ci  étant  obtenue,  on  en  retran- 
chera la  véritable  longitude  /«  de  Taphélie,  et  Ton  aura  Targu- 
ment  exact  /i/  -f-  «  — •  /« ,  des  termes  périodiques.  Avec  celui-ci  on 
entrera  dans  la  partie  de  la  Table  qui  donne  leurs  valeurs  pour 
chaque  angle  assigne  ;  et  l'on  aura  ainsi  ces  valeurs  exactes.  Il  ne 
restera  plus  qu'à  les  ajouter  avec  leurs  signes  propres  à  la  longi- 
tude moyenne  corrigée  /?r  -4-  ( ,  et  Ton  aura  /. 

Or,  pour  trou  ver  T,  il  suffit  de  remarquer  que  Iça)  etG(.)  doivent 
satisfaire  à  Téquation  exacte  (3),  quand  ou  les  y  introduit  simul- 
tanément comme  représentatifs  de  /  et  de  t.  En  effectuant  cette 
substitution,  et  supprimant  les  termes  qui  s'entre -détruisent ,  on 
trouve  finalement 

(e)  =  nr  —  2tfR"sin/iT. 

Ce  rosultat  était  facile  à  prévoir  puisque  (ff)  et  t  représentent 
des  valeurs  de  la  longitude  vraie  et  du  temps,  qui  se  correspon- 
dent, étant  comptés  de  Taphélie  véritable.  De  là,  en  se  bornant, 
comuie  nous  le  faisons ,  à  la  première  puissance  de  Texcentricité , 
on  tire  évidemment 

nz  =  (<?)+  2<?R"sin(^), 
d'où 

nr  —  (e»)  =  -h  2É'R"sin  (e). 

Ce  terme  -h  2  R"  r  sin  (  ^  )  est  donc  ce  qu'il  faut  ajouter  à  la  con- 
stante 8'  des  Tables  imparfaites ,  pour  les  adapter  à  une  longitude 
de  l'aphélie  moindre  de  l'angle  (e),  qu'on  ne  l'y  avait  supposée. 

Dans  le  cas  considéré  par  Kepler,  l'observation  lui  donne  (  e  ) 
égal  à  1 1'.  L'excentricité  e  qu'il  attribue  à  l'orbite  de  Mars  est 
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0,09264»  Avec  ces  données  on  trouve 

2eR"sin(e)=  122", 28, 

ODiin  peu  plus  de  2'.  Kepler  dit  4^  soit  par  une  faute  de  Timpri* 
noear,  soit  parce  que  les  premières  Tables  auxquelles  il  fait  allu- 
sion taraient  été  fondées  sur  Thypothèse  de  Texcentricité  non  bis- 
Kctée.  Dans  tous  les  cas,  le  raisonnement  qu'il  fait  ponr  établir  le 
principe  de  la  correction  ,  et  son  application  à  la  constante  de  la 
lon^âtude  moyenne,  est  parfaitement  exact.  C'est  le  même  que  nous 
employons  aujourd'hui ,  et  que  je  viens  de  développer. 

68.  Tarrive  maintenant  à  l'évaluation  des  vitesses  angulaires 
>eto,  avec  lesquelles  la  planète  circule  autour  du  soleil,  quand 
^ese  trouve  aux  deux  sommets,  aphélie  et  périhélie  de  son  or- 
bite; problème  qui  conduisit  Kepler  à  des  découvertes  si  impor- 
tantes. 

11  les  chercha  d'abord  dans  Fexcentrique  à  é(|uant,  dont  l'em- 
ploi avait  paru  jusqu'alors  suffire  pour  représenter  le  mouvemeo  t 
<l€  circulation  des  planètes  (*).  Leurs  valeurs  s^y  présentent  avec 
^ence,  comme  on  va  s'en  convaincre  en  jetant  les  yeux  sur  la 
H*  i5,  qui  est  tracée  dans  le  plan  de  Torbite  de  la  planète.  Cette 
orbite  y  est  représentée  par  la  circonférence  de  cercle  AA',  PP' , 
décrite  du  centre  C ,  avec  le  rayon  CA  ou  CP ,  que  je  nomme  a, 
S  est  le  soleil  placé  hors  du  centre  à  la  distance  SC,  que  je  nomn>e 
4^;  de  sorte  que  c  est  un  nombre  abstrait.  Le  diamètre  mené  par 
bpomts  S  ,  C  ,  va  ainsi  marquer  l'aphélie  en  A ,  le  périhélie  en  P. 
Sor  le  même  diamètre ,  au  delà  du  centre ,  à  une  distance 
CF^rrcir::  n^,  OU  place  le  point  d'équant  F',  autour  duquel  le 
niouvement  de  circulation  est  censé  uniforme.  D'après  cette  défi- 
oition,  soient  R  la  durée  d'une  révolution  complète  de  la  planète , 
«primée  en  jours ,  et  2  tt  la  circonférence  dont  le  rayon  est  i  ,  la- 
quelle pourra  être  aussi  exprimée  par  le  nombre  total  de  subdivi- 
sions conventionnelles,  degrés,  minutes  ou  secondes  d'arcs,  que 
<^iïtient  cette  circonférence.  L'angle  décrit  autour  de  l'équant  F', 
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en  un  jour,  sera  --,  9  que  je  désigne  par  n  ;  et  après  le  nombre  / 

de  jours  il  sera  proportionnellement  —t  ou  /?/.  Si  nous  con- 
venons de  placer  Torigine  de  numération  du  temps ,  à  Tinstant  du 
pas*<age  de  l'astre  par  son  aphélie  y  comme  je  le  ferai  dans  ce  qui 
va  suivre,  le  produit  /?/ exprimera  généralement  Tamplilude  de 
Tangle  AF'A\  décrit  par  la  planète  autour  de  Téquant  F\  depuis 
ce  passage ,  pendant  le  temps  quclcomiue  /. 

Ceci  convenu ,  je  prends  t  égal  à  i  ;  et  formant  Tangle  A'  F'A 
égal  à  «  ,  je  mène,  par  l'équant  la  droite  A'F',  dont  la  branche  op- 
posée ira  C'uper  la  circonférence  de  Texcentrique  en  quehpie  au- 
tre point  P'.  A'  el  P'  marqueront  respectivement  les  lieux  où 
Tastre  est  arrivé,  sur  son  excentrique,  1  jour  après  son  passage  à 
l'aphélie,  et  1  jour  après  son  passage  au  périhélie;  puisque  les 
angles  AF'A',  PF'P',  décrits  autour  de  l'équant  F'  depuis  ces  pas- 
sages, ont  tous  deux  la  même  amplitude  /i. 

Mais  les  arcs  A  A',  PP'  de  l'excentrique,  compris  entre  les  bran- 
ches de  ces  angles ,  seront  inégaux ,  comme  étant  interceptés  par 
elles  à  d*inégales  distances  de  F'.  Si  Ton  suppose  ces  arcs  assez  pe- 
tits, pour  ne  pas  différer  sensiblement  des  perpendiculaires  Die- 
nées  de  leurs  extrémités  respectives  sur  le  diamètre  AP,  ce  qui 
deviendra  toujours  admissible  en  prenant  au  besoin  Tunité  de 
temps  moindn.'  que  i  jour,  on  pourra ,  dans  le  même  système 
d'approximation  ,  les  considérer  indifféremment  comme  étant  dé- 
crits des  centres  F'  ou  S,  au  lieu  de  l'être  du  centre  C  ;  et  cela 
avec  d^aulant  moins  d'erreur,  que  les  deux  points  F',  S,  seront 
plus  rapprochés  Pun  de  l'antre,  c'est-îi-dire  que  le  rapport  e  soit 
une  plus  petite  fraction.  Continuant  donc  à  supposer,  comme  c'est 
le  fait  général,  que  le  jour  soit  une  unité  de  temps  suffisamment 
petite,  pour  ces  approximations;  si  du  soleil  S  on  mène  les  rayons 
vecteurs  S  A',  SP',  aux  deux  points  A'  et  P' ainsi  définis,  lés  angles 
A'SA,  P'SP,  seront  ceux  que  la  planète  décrit  en  un  jour  autour 
de  cet  astre,  quaud  elle  se  trouve  à  l'aphélie ,  ou  au  périhélie  de 
son  cercle  ;  et  ils  représenteront  ainsi  ses  vitesses  angulaires  diur- 
nes héliorentriques ,    que  je  nommerai  respectivement  a  el  o  , 


PHYSIQUE.  l63 

comme  nous  l'avons  fait  précédemment.  Alors  les  longueurs  abso- 
lues des  arcs  AA',  PP^  comporteront  chacune  deux  expressions 
différentes ,  selon  cpie  l'on  voudra  les  considérer  comme  décrits 
autour  des  points  F'  ou  S.  On  aura  en  effet  ainsi  : 

autour  de  tèquant  F',  Autour  du  soleil  S , 

AÀ'  =  /iF'A==/Mi(i  —c),        AA'=:  aSA  =  aa(H-c), 
PF  =:/iF'P  =  /îfl(i  -f-t'),         PP'  ==oSP=  ta  (i  — <?). 

En  égalant  les  expressions  équivalentes  du  njcme  arc,  on  obtient 
les  deux  vitesses  angulaires  héliocentriques ,  résultantes  de  Thy- 
pothèse  faite  sur  la  circularité  de  Torbite,  et  sur  Tuniforraité  du 
mouvement  angulaire  autour  de  F', 

A 1  aphélie  a  =:  — ^ —  9      au  périhélie  xs  =  — ^ " 

Avant  d^appliquer  ces  formules  à  Mars ,  nous  en  tirerons  deux  con- 
séquences importantes ,  qui  ont  lieu  dans  toutes  les  orbites  plajié- 
laires,  assujetties  aux  conditions  de  forme  et  de  mouvement ,  que 
nous  avons  supposées. 

1®.  Si  Ton  forme  le  rapport  —  >  on  trouve 


a 


CT  _  (  1  -h  g)*  _  SA 
«"■(I  -e)--     ~' 


SP* 


c'est-à-dire  que  les  vitesses  angulaires  héliocentriques  de  la  pla- 
nète au  périhélie  et  à  l'aphélie  de  son  orbite  sont  réciproques  aux 
carrés  de  ses  distances  au  soleil,  dans  ces  deux  points . 

2^  Si  Ton  évalue  les  surfaces  on  aires  des  deux  secteurs  ASA% 
PSP'  qui  ont  leur  sommet  au  soleil  ^  en  les  considérant  comme  des 
triangles  rectilignes  rectangles  en  A  et  en  P,  ainsi  que  le  permet 

Sir 

notre  approximation ,  on  trouve ,  en  se  rappelant  que  /i  est  ---9 

Iv 

Aire  ASA'  =  |  AA'.SA  =  |  /la»  (  i  —  e»)  =  7rfl»(  i  —  <•').  ~, 

AirePSP'==^  PP'.SP=  \  na' [\  —  tf')=7rû»(i  —  ^').-. 

II.. 
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Les  aires  de  ces  deux  secteurs  sont  donc  égales  entre  elles;  ^^^' 
de  plus ,  la  valeur  absolue  de  chacune  est  proportionnelle  à  Tun^  ^ 
de  temps  arbitraire,  pendant  laquelle  elle  est  décrite,  sous  -'^ 
seule  réserve  que  cette  unité  soit  assez  petite  pour  que  les  restric^* 
tions  géométriques  qui  légitiment  l'approximation ,  se  tronveif^^^ 
remplies.  Ce  résultat  constitue  donc  une  loi  générale  du  mouve'r*  - 
ment  autour  des  deux  sommets  de  l'nrbite;  c'est-à-dire  que  ie  ray(^  "^ 
vecteur  héliocentri que  de  la  planète  y  décrit ,  autour  du  soleil,  df"^'^ 
aires  proportionnelles  aux  éléments  du  temps. 

Kepler  reconnut  que  les  deux  propositions  précédenles  or^* 
lieu ,  comme  nous  venons  de  le  dire ,  aux  aphélies ,  et  aux  périhe^* 
lies  des  planètes ,  quand  on  les  fait  mouvoir  sur  des  excentriques  -^^ 
équant;  et  il  les  démontre  géométriquement  pour  ce  cas,  au  clia»^  ~ 
l)ilre  XXXII  de  son  traité  De  motibus  stellœ  Martis.  Il  se  forn»-  -^ 
dès  lors  dans  son  esprit  une  présomption  invincible  que  ces  deu  '^ 
propositions  devaient  s'étendre  pareillement  à  tous  les  autrtrr^* 
points  des  orbites,  et  constituer  deux  lois  générales  du  roouvemeu^^^ 
de  circulation  des  planètes  autour  du  soleil.  Use  fortifia  danscet^^  ^ 
pensée  par  les  considérations  physiques  et  métaphysiques  les  pli^  ^ 
étranges.  Il  la  soumit  à  une  multitude  d'épreuves  pénibles,  qui  st-^ 
montraient  toujours  infructueuses,  sans  jamais  le  décourager.  Er^  ~ 
fin  il  eut  le  bonheur,  bien  mérité,  de  l'établir  comme  un  fait  ri  - — 
goureux  ,  par  des  preuves  complètes  et  indubitables,  quand  il  ei»  • 
reconnu  que  l'orbite  décrite  n'était  pas  un  crrcle,  mais  une  ellips-^^ 
dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers. 

69.  Je  rendrai  bientôt  compte  de  ces  tentatives,  qui  le  condui  ^ 
sirent  graduellement  à  sa  découverte.  Mais  il  convient  d^abord  d'é  ^ 
prouver  sur  Mars  les  expressions  des  vitesses  extrêmes  a  et  o  qu 
nous  venons  d'obtenir,  afin  d'en  comparer  les  résultats  aux  va 
leurs  qu'il  a  employées  lui-méuje  pour  réduire  à  l'aphélie  et  ai 
périhélie  réels  les  observations  de  Mars  faites  près  de  ces  points 
Cela  nous  fera  voir  de  quels  principes  il  les  a  conclues. 

Prenons  comme  lui ,  pour  données  de  ce  calcul , 

C" 
la  vitesse  angulaire  moyenne  /?:=-—  =  1887"; 

R, 

l'excentricité  de  l'orbite  ...    c  =:  0,09264. 


^la  nous  donnera 

U  vitesse  diurne  à  Taphélie  :  a  = r  =  iSGt"  =  26'  n" 

(Kepler  dit  26' i3"), 

au  périhélie  :  u  = r  =  22^2"=:  Sn'  52" 

f I  — -  ^)  ' 

(Kepler  (Ht  38' 2"). 

Ces  vitesses  étant  notablement  moindres  que  les  siennes,  il  faut 
qa'il  les  ait  calculées  différemment.  La  seule  indication  qu^il  donne 
à  ce  sujet,  page  208,  c'est  qu'elles  sont  à  fort  peu  de  chose  près 
(quàm  proximè  ]y  t:n  raison  inverse  ffu  carré  des  distances.  Cela  a 
fait  croire  à  Schubert  qu'il  les  avait  calculées  d'après  cette  r*ondi- 
tion  même  de  réciprocité,  appliquée  au  mouvement  dans  un  ex- 
centrique (•).  L'examen  que  nous  allons  faire  de  celte  question 
nous  montrera  qu'elles  ont  une  tout  autre  origine.  Mais  cela  nous 
doDoera  lieu ,  en  outre ,  de  présenter  la  condition  dont  il  s'agit , 
sous  une  forme  générale,  appUcable  à  des  orbites  quelconques, 
ce  qui  nous  sera  d'un  usage  continuel. 

70.  Pour  cela  reprenons  la  fig,  16;  et,  après  un  temps  quel- 
conque /,  compté  depuis  le  passa(;e  de  la  planète  à  son  aphé- 
lie A  ,  menons  son  rayon  vecteur  héliocentrique  SM,  que  je  nom- 
merai r.  Il  formera  avec  la  branche  diamétrale  SA  l'angle  MSA , 
appelé  V anomalie  vraie,  que  je  désignerai  par  v.  Lorsque  t  se  sera 
accru  d'une  quantité  -+-  8ty  que  je  suppose  très-petite,  la  planète 
aura  atteint  un  autre  point  M|,  très- voisin  de  M.  Elle  s'y  trouvera 
tor  un  autre  rayon  vecteur  SM, ,  avec  une  autre  anomalie  vraie  /. 
Mais  ces  deux  éléments  devant  différer  très-peu  de  leurs  analogues, 
on  pourra  les  représenter  symboliquement  par  r-^-ir,v-\-èv\ 
9r  et  Sv  désignant  des  quantités  pareillement  (rès-petites,  pro- 
portionnées à  la  petitesse  de  dt.  Ceci  convenu ,  du  centre  S ,  avec 
le  rayon  SM  qui  est  r,  décrivons  un  arc  de  cercle  MH  qui  se  ter- 
mine au  rayon  / ,  ce  qui ,  dans  les  circonstances  locales  de  notre 
figure,  le  rendra  extérieur  à  l'orbite,  tandis  que  dans  d'antres  il 
peut  lui  être  intérieur.  Comme  les  angles  p,  ^p  sont  censés  me- 


[*)  Aitionowie  de  Schuheri ,  lorno  II  j  puge  i;."». 
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sures  par  des  arcs  décrits  du  centre  S  avec  un  rayon  i ,  la  ionguel^^ 
de  l'arc  M  H  sera  proportionnellement  r^v;  de  sorte  qu'il  ser*-^ 
très-petit  du  même  ordre  que  les  autres  accroissements  dépendars' 
de  9t.  L'aire  du  secteur  circulaire  MSH  sera  jr^$v.  Or,  quelle  qu^ 
soie  la  forme  de  l'orbite,  ce  secteur  circulaire,  dans  les  condition^ 
de  formation  auxquelles  il  est  astreint,  pourra  toujours  être  con- 
sidéré comme  équivalant  au  secteur  mixliligne  MSM,  qui  lui  cor- 
respond dans  Forbite  même,  et  cela  avec  une  pro))ortion  d'erreur 
indéfiniment  faible.  En  effet,  il  ne  diffère  de  celui-ci  que  par  le 
triangle  mixtiligne  MM|H ,  dont  la  surface  est  approximativement 

\r$vdr.  Ainsi  le  rapport  de  SMH  à  SMM,  étant  ^ ' ^ 


ou ^-  »  peut  être  rendu  par  l'atténuation  indéfinie  de  $r  aussi 

or 

r 
peu  différent  de  l'unité  que  Ton  voudra.  Concevons  maintenant^ 
comme  loi  du  mouvement  de  la  planète,  que  le  rayon  vecteur  r 
doive,  en  fait  ou  par  hypothèse  y  décrire  autour  du  point  S  des 
aires  proportionnelles  au  temps.  Alors ,  si  l'on  nomme  Ç  la  sur- 
face totale  de  l'orbite  et  R  le  temps  que  l'astre  emploie  |>our  par- 
courir son  contour,  le  rapport  de  ^  r'^p  à  Ç  devra  être  le  même 
que  celui  de  «^f  à  R  ;  ce  qui  donnera 

Jt^  R*/^' 

l'accroissement  de  l'angle  f ,  divisé  par  rdément  du  temps  ot  em- 
ployé à  le  décrire,  est  précisément  Texpression  de  la  vitesse  an- 
gulaire au  point  M  de  l'orbite  que  l'on  a  considéré.  Cette  vitesse 
sera  donc  partout  réciproque  au  carré  de  la  distance  au  centre  de 

circulation  S,  puisque  le  coefficient  —    est  commun    à   tous  les 

R 

points  de  l'orbite.  Ce  caractère  de  réciprocité  se  trouve  ainsi  être 

une  conséquence  nécessaire  de  la  loi  des  aires  proportionnelles 

aux  temps;  et,  par  inverse,  relle-ci  en  résulterait  nécessairement 

s'il  était  donné. 

71.  Admettons  maintenant  (|ue  Képlei  ;jit  calcule  ainsi  ses  deux 


HH'kSlQtJE  lt>7 

vitesses  extrêmes ,  dans  un  excentrique  dont  le  rayon  serait  a  ; 
comme  en  eiîet  il  serait  naturel  de  le  croire  en  considérant  IVn- 
droii  de  son  livre  oii  il  les  introduit,  et  le  caractère  de  relation 
qu'il  leur  attribue.  Alors  la  surfare  Ç  d'un  tel  cercle  sera  7ra%  et 

le  rapport  -—  serait  celui  «]ue  nous  avons  nommé  n.  Dans  Tap- 
R 

plicaiion  spéciale  aux  sommets  de  Torbitc,   r  serait  à  l'aphélie 

fl(i--f),  au  périhélie  rt  (  ï  -+-<^^');cc  qui  donnerait,  par  notre 

formule  générale , 

la  vitesse  aphélie  a'  = 


la  vitesse  périhélie  »'  = 


(H-r)' 


n 


(i-c-r 

(^n  comparant  celles-ci  aux  valeurs  analogues  de  a  et  de  n  que 

nous  avions  obtenues  d'abord  dans  l'excentrique  à  équant,  on 
trouve 

, 7i(i  —  c)  I       a 


cr 


(  I  -+-  6'       I  —  e*        1  —  e* 
(i  —  6»)       I  —  er'        I  —  <*'' 


nos  nouvelles  vitesses  sont  donc  plus  fortes  que  les  précédentes, 
ce  qui  semblerait  mieux  convenir  ;  mais  elles  dépassent  le  but.  Car 
cUes  donnent 

a'  =  26'  7"  4-  1 3% 56  =  26'  21"      (  Kepler  dit  :  26'  1 3"  ), 
Bi'=  37'52"  -h  19', 66  =  38'  1 1  '     (Kepler  dit  :  38' 2"). 

^ïnsi,  en  fin  de  compte,  elles  ne  s'accordent  guère  mieux  avec 
Nii.  Le  fait  est  que,  pour  cette  détermination  de  Tapogée  de  Mars 
qu'il  voulait  rendre  particulièrement  exacte,  Kepler,  sans  le  dire, 
>  ^ticipé  sur  Texposé  de  ses  découvertes.  Les  deux  vitesses  quMI 
(apporte,  sont  calculées  dans  Fellipse,  conformément  à  la  loi  des 
^res  proportionnelles  aux  temps,  les  rayons  vecteurs  r  partant 
*i'un  des  loyers. 
79.  Pour  en  avoir  la  preuve,  prenons  comme  orbite  uneellipse, 
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dont  le  demi  grand  axe  soit  a,  le  demi  petit  axe  b^  lexcentricité  ac^ 

en  sorte  que  b  ait  pour  valeur  a^i  —  é*,  La  surface  totale  (  sera 

ira 6  OU  irii*(  i  —  «')  *  ;  et,  en  désignant  toujours  —  par  « ,  Tex- 

Iv 

pression  générale  des  vitesses  angulaires  autour  du  foyer  de  cir- 
culation sera 

or,  en  comptant  l'anomalie  v  à  partir  de  l'aphélie  {*),  Téq  nation 
polaire  de  Tellipse  donne 


''i 


.__«(!  —  l?'j 


I  —  «COSP 

d*où  il  résulte  généralement 

à  Taphélie  v  est  nul  ;  et  au  périhélie  il  devient  180**.  De  là  on  tire. 


(*)  Dans  toutes  les  formiiles  qiiej^ai  établies  préliminaireroent  au  tome  IV, 

sur  les  mouveraents  réTolutifs  du  soleil  et  des  pianotes,  considérés  comine 

elliptiques  ou  comme  circulaires ,  j'ai  compté  les  anomalies  t'a  partir  dn 

périhélie,  et  le  temps  t  à  partir  du  passage  de  Tastrepar  ce  point  de  son 

orbite.  Cela  avait  Pavantage  de  donner  des  résultats  immiMliatementcompa^ 

râbles  aux  formules  de  la  Blécanique  céleste,  où  ces  conventions  d^origine 

sont  adoptées.  Maintenant  que  je  me  propose  d'exposer  les  travaux  de  Kepler, 

je  devrai ,  par  un  motif  pareil ,  me  conformer  aux  conventions  qn^il  b^était 

faites,  et  placer,  comme  lui,  à  rapliélie,  Porigine  des  arcsi*,  ainsi  que  des 

temps  I.  Pour  adapter  les  formules  du  tome  IV  à  ces  nouvelles  conditions, 

il  suffira  évidemment  d^y  remplacer  la  lettre  v  par  i9o^  4-»^,  et  la  lettre  1 

par  ^  R  +  f ,  R  étant  la  demi -révolution  sidérale  de  Tastre  que  Ton  consi> 

dère.  Par  ce  dernier  changement,  Fanomalie  moyenne  nt,  où  n  représente 

36o^ 

>-^)  se  transforme  en  1800  -Hnt;  par  ces  substitutions,  tons  les  termes  de 

ces  formules  qui  contiennent  les  variables  f,  f,  sous  les  symboles  de  si  nos  et 
de  cosinus,  garderont  leur  même  forme.  Mais  leur  signe  s'iniervertira,  si  le 
multiple  de  180^  qui  s*y  introduit  est  impair;  et  il  se  conservera,  si  ce  mul» 
tiple  est  pair.  Le  même  eflet  se  produit  anairiiffuinwnt,  dans  toutes  les  for- 
mules  «  par  Icchanfjement  de-f-«'  en  —  e. 


J 
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après  la  suppression  des  facteurs  communs. 


rj  .:      ,    .•>/'   M 


1; 


vitessi"  aphL'Iie   a  = —  t 


I  vitesse  périhélie  cj  = —  ; 

preMz  pour  /i  1 887",  et  pour  e  o ,  09264,  comme  précédemment, 

j  a=i573",8  =  26'i3",8, 

0=2282",!  =38'2",i. 

^  sont  les  nombres  mêmes  de  Kepler,  sauf  des  fractions  de  se- 
conde dont  il  ne  pouvait  guère  répondre,  n'ayant  pas  à  sa  dispo- 
^lUon  les  logarithmes;  il  n*y  a  donc  pas  de  doute  qu*i]  a  fait  son 
('alcul  ainsi. 

W.  Dès  que  Kepler  eut  aperçu  ia  loi  des  aires  proportionnelles 
fux  temps,  il  l'envisagea  comme  un  effet  physique,  général ,  qui 
exprimait,  en  quelque  sorte,  la  somme  des  tractions  exercées  par 
la  puissance  magnétique  du  soleil  sur  les  planètes,  suivant  les  di- 
luons des  rayons  vecteurs.  II  fit  une  multitude  d'épreuves  pour 
déconvrir  les  conditions  de  mouvement  circulatoire  qui  pouvaient 
la  réaliser.  Dans  ce  grand  nombre,  j*en  signalerai  une  que  Ton  a 
peu  remarquée,  et  qui  fut  cependant  pour  lui  la  plus  importante 
de  tontes,  parce  qu'elle  lui  donna  de  cette  loi  une  conception  abs- 
traite, dont  il  n'eut  plus  ensuite  qu'à  transporter  l'application, 
comme  par  nécessité,  au  mouvement  dans  l'ellipse,  quand  il  eut  re- 
connu que  cette  courbe  était  la  forme  réelle  des  orbites  décrites  (*). 

rétablis  les  raisonnements  sur  \2l  fig.  16.  L'orbite  est  une  cir- 
conférence de  cercle  ayant  pour  centre  le  point  C  et  pour  rayon  a, 
S  est  le  soleil  placé  hors  du  centre  à  une  distance  CS,  que  j'ex- 
prinoe  par  ae.  Le  point  A  placé  sur  le  prolongement  de  SC  désigne 
coDséquemment  l'aphélie,  P  le  périhélie  de  la  planète.  On  ne  dit 


C)  Ce  paragraplio  75  et  le  suivant  74,  oflrcnl  le  ri'fliinië  du  cbapiire  XL 
^f"  motihus  strlln  Marùs. 
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pas  que  le  mouvement  doive  être  uniforme  autour  de  tel  ou  te/ 
point  du  diamètre  AP.  On  ne  prononce  absolument  rien  sur  la 
loi  qu'il  doit  suivre.  Mais,  prenant  cette  loi  comme  inconnue,  on 
demande  d*assigner  quelle  elle  doit  être,  pour  que  les  aires  dé- 
crites par  le  rayon  vecteur  circulaire  SM  autour  du  point  S  soieot 
proportionnelles  au  temps. 

Pour  cela,  supposons  qu^iprès  un  certain  temps  /,  écoulé  de- 
puis le  passage  à  l'aphélif,  Tastre,  ou  plus  {^rncralement  le  mobile 
se  trouve  arrivé  en  M.  A  cet  instant,  menons  son  rayon  verteor 
hêliocentrique  MS  ou  r,  ainsi  que  le  rayon  central  MC,  dont  la 
longueur  a  est  constante.  Dans  le  langage  des  astronomes,  Tangle 
MSA  sera  V anomalie  vraie  v  du  mobile,  ;\  Tinstant  considéré; 
]*angle  MCA  sera  son  anomalie  ejprentnquc  «  (  *  )  ;  et  le  secteur  MSA 
représentera  l'jiire  décrite  durant  le  temps  /  autour  du  point  S. 
Or  elle  se  compose  du  secteur  circulaire  MCA  et  du  triangle  rec- 
tiligne  MCS.  Pour  le  premier,  nous  avons  désigné  TangleenC 
par  u;  c*est-à-dire  que  n  est  Tare  ({ue  cet  angle  embrasse,  dam 
une  circonférence  de  cercle  décrite  du  rayon  i .  Ainsi  Tare  AM  aun 
proportionnellement  pour  longueur  au  ;  et  Taire  du  secteur  MCA 
sera  \a^u.  Quant  au  triangle  MCS,  sa  base  est  SC  ou  ^^  ;  sa  hau- 
teur est  la  perpendiculaire  MR  menée  de  M  sur  CA;  laquelle  i 
pour  expression  a  sin  u.  Ainsi  Taire  MCS  est  \a^es\n  u.  En  fai- 
sant la  somme  de  ces  deux  parties,  on  aura  donc 

Aire  décrite  autour  de  S  dans  le  temps  /  :  ASM  =  yû'  |  «  4-  t'sinwl. 

Maintenant,  la  surface  totale  du  cercle,  na\  est  décrite  dans  le 
temps  R  qui  exprime  la  durée  d'une  révolution  complète  du  mo- 
bile. Si  vous  voulez  que  l<»s  aires  soient  proportionnelles  au  temps, 


(*)  Ces  dénomiualions  tirent  leur  origine  de  rastronomio  (jrtvquo,  où  Ton 
appelait  généralement  anomalie  tout  ecurt  angulaiiro  des  positions  vmirs, 
ou  apparentes,  des  astres  aoiour  des  di-oiics  qui  ouiient  considérées  cuninie 
definiss:inl  leurs  positions  moyennes.  Ce.  >\\n*  nouà  nommons  aujourd'hui 
Vanomnlir  vraie,  esî  nppelé  par  Kepler  ,  comme  p.ir  lous  les  aslronomet» 
du  ni^mo  temps.  Vanomalic  ê^tilèt't  cVsl  à  dire  rendue  eguli-  à  la  véritable  , 
anomalia  cotzifuata. 
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—  devra  ctre  rtjal  a  j  — ^ En  rtablissanl  celte  ega- 

lité  f  a'  disparaîtra  des  deux  côtés  comme  facteur  commun  ;  et  si 

vous  faites,  par  abréviation ,  —  t=:  //,  il  restera 

R, 

il)  nt  =  u  -h  esinii. 

Ce  sera  la  condition  demandée ,  et  c*est  aussi  à  quoi  Kepler  ar- 
rive^*). D^ns  le  langage  astronomique,  le  produit  nt  s^appelle 
Vanomalie  moyenne  y  quelle  que  soit  la  loi  de  variabilité  du  mou- 
vement circulatoire  réel  auquel  on  en  fuit  Tapplication. 

L'équation  (  1  ) ,  telle  que  nous  venons  de  l'obtenir,  suppose  que 
les  deux  arcs/i/,  a,  sont  pris  sur  une  circonférence  de  cercle 
dont  ie  rayon  est  égal  à  Tunité  de  longueur,  et  qu'ils  sont  expri- 
njcs  en  parties  de  ce  rayon.  Si  Ton  veut  les  y  introduire  exprimés 
en  parties  de  quelque  autre  unité  conventionnellement  choisie,  il 
sera  toujours  nécessaire  de  conserver,  au  rapport  abstrait  que  cha- 
cun d'eux  représente,  la  même  valeur.  On  devra  donc  y  remplacer 
le  dénominateur  i  par  le  rayon  du  cercle  plié  en  arc,  et  exprimé 
en  parties  de  l'unité  adoptée.  Par  exemple,  si  les  arcs  désignés  par 
A/,  « ,  doivent  être  énoncés  en  secondes  de  la  graduation  sexagé> 

simale  du  cercle,  il  faudra  remplacer  leurs  symboles  par  — j>  —  *, 

R      R 

R"  étant  le  nombre  dont  le  logarithme  tabulaire  est  5,3i44^^>  » 

comme  nous  l'avons  établi  tome  llf,  page  62.  Alors  l'équation, 

df'barrassée  de  ce  dénominateur,  prendra  la  forme 

(  I  '  /If  =: . /«  -H  R'^ ^sin  «. 

Cest  ainsi  qu*on  l'emploie  habituellement  pour  des  évaluations 
angulaires.  Le  produit  R"6'  s'appelle  improprement  V excentricité 
exprimée  en  secondes  de  degré, 

74.  Diaprés  cela,  si  Ton  pose  une  loi  quelconque  de  circulation 
comme  ayant  hypothétiquement  lieu  ,  dans  une  orbite  circulaire, 
il  df'vient  bien  facile  de  savoir  si  le  mouvement  qu'elle  assigne  au 


De  motibus  stellm  Uartis,  cap  XL^pag.  ic^  ,  i***  alinéa 
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rayon  vecteur,  fait  décrire  à  ce  rayon  autour  du  soleil  des  aires 
proportionnelles  au  temps.  Car  il  suffit  d'examiner  si  rexpress«oci 
de  nt  et  u ,  qui  en  résulte ,  satisfait  ou  ne  satisfait  pas  à  Tcqua- 
tion  (i)-  Prenons  avec  Kepler,  comme  exemple,  1* hypothèse  de 
Texcenlrique  h  équanl  dont  je  spécifie  les  conditions  dans  IsL^g.  1 7. 
Elle  est  semblable  à  la^^.  16,  si  ce  n*est  que  le  mouvement  angu- 
laire autour  de  Téquant  F'  s'y  trouve  déterminé  et  astreint  à  ctre 
uniforme.  Conséquemment ,  si  Ton  mène  la  droite  MF' ,  à  un  in- 
stant quelconque,  Tangle  A  F' M  devra  avoir  pour  valeur  /rr,  le 
coefficient  n  étant  tel  que  nous  l'avons  introduit  dans  notre  équa- 
tion de  condition  (i).  Ceci  donne  immédiatement  la  relation  àe 
ntku,  dans  Phypothèse  de  mouvement  que  nous  considérons. 
En  effet,  l'angle  F'MC  y  est  évidemment  nt  —  a;  et  si  Ton  méoe 
F'Q  perpendiculaire  sur  CM,  cet  angle  sera  donné  par  le  triangle 
rectangle  F' M  Q ,  dans  lequel  le  côté  F'Q  sera  aesinu^  et  le  côte 
MQ  sera  a(ï  —  ccosu).  On  en  conclura  donc 

-  ,  esïnu 

tang(/7r  —  u)  = 


I  —  ecosu 


l'angle  nt  —  u  se  trouve  ainsi  être  d'un  ordre  de  petitesse  propor- 
tionnel à  celui  de  l'excentricité  e,  comme  cela  était  facile  à  pré- 
voir. D'après  cela  nous  pouvons  l'extraire  de  sa  tangente  par  la 
série  indiquée  tome  III ,  page  60 ,  ce  qui  donnera 


nt — u  esinu  ,       ^sin^u 


R"  I  —  ecosu       *  (i  —  ticosuy 

R"  représente  le  rayon  des  Tables  exprimé  en  secondes.  Pour  Te- 
preuve  que  nous  voulons  faire ,  il  suffira  de  développer  le  second 
membre  jusqu'aux  puissances  de  e-  inclusivement ,  car  la  discor- 
dance avec  l'équation  (f)  va  être  déjà  sensible  dans  les  termes  de- 
cet  ordre.  En  effet,  lorsqu'on  s'y  borne,  le  terme  qui  exprime  U 
première  puissance  de  la  tangente  suffit.  Or,  en  le  dévelop|)ant 
par  la  division ,  il  devient  ér  sin a  +  «^sin  ucosu;  ce  qui  équivaut 
à  fc'sin  «  -h  j  r?'  sin  2a  ;  et  l'on  a  finalement 

nt  =  u  -h  R"esina  -h  yR"  f'sinaw. 
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^expression  complète  de  ni  s'obtiendrait  aisément  par  le  procédé 
âe  Lagnnge  qui  consiste  à  n'effectuer  les  développements  qu'après 
aToir  remplacé  les  sinus  et  cosinus  par  leurs  expressions  en  ex- 
fK>nentielles  imaginaires;  et  Ton  trouverait  ainsi  : 

/!/  =  «  -H  R"<r  sin  u  H-  {-  R'Vsin  ^u  -h  ^R'Vsin  Zu 

Mais  la  seule  manifestation  du  terme  de  Tordre  e^  suffit  pour  Tc- 
preave  que  nous  avons  voulu  effectuer 

Son  adjonction  aux  deux  premiers  montre  que  Thypothèse  de 
l'excentrique  à  cquant  ne  fait  pas  décrire  au  rayon  vecteur  de 
Tastre  des  aires  exactement  proportionnelles  au  temps.  La  diffé- 
rence est  exprimée  approximativement  en  secondes  par  le  terme 
7&''^sin2«9  qui,  rerais  sous  sa  première  forme  e^sinucosu ,  re- 
présente le  double  de  Taire  du  triangle  CQF'  ou  de  son  équiva- 
lent CKS  j  réduite  dans  le  rapport  de  a'  à  i .  Cette  différence  de- 
vient nulle  aux  quatre  points  de  Torbite  A,  B,  P,  D,  où  les  valeurs 
de  Tangle  u  sont  o^,  90^,  180°,  270°.  £lle  atteint  au  contraire  ses 
maxima  dans  les  points  intermédiaires  que  Ton  appelle  les  octants, 
quand  i{  devient  45^9  i35^,  22.5®,  325°;  ce  qui  rend  sin2M  égal» 
à  ±  1.  Alors  elle  s'élève  à  dbyR'V*.  Pour  l'évaluer  en  nombres, 
il  faut  remplacer  le  rapport  e  par  la  fraction  de  l'unité  qui  l'ex- 
prime, et  achever  le  calcul  avec  la  valeur  de  R''  qui  convient  à 
la  graduation  du  cercle  que  Ton  veut  adopter.  Par  exemple,  ad- 
mettons, comme  Kepler,  que  e  soit  o  ,01 800  dans  Torbe  terrestre, 
€(0,09264  dans  l'orbe  de  Mars.  Avec  ces  données,  on  obtient, 
en  secondes  sexagésimales , 

pour  la  terre     j  R"  e^  =  33  ",  4'5, 
pour  Mars         i  R"  e'  =  885"  =  1 4'  25" . 

Kepler  évalue  le  premier  maximum  à  33'\  et  il  dit  qu'il  est 
bien  plus  fort  dans  Torbite  de  Mars  (*), 

75.  Quand  il  se  crut  assuré  de  connaître  exactement  la  position 
de  l'aphélie  de  Mars,  la  longueur  du  diamètre  qui  va  de  l'aphélie  au 
périhélie,  et  Texcentricité,  il  tenta  une  épreuve  inverse  de  la  précé- 
dente. Ayant  pris,  dans  l'origine,  pour  base  de  son  travail  sur  Mars, 


'*)  De  motihut  ttellœ  Marlit,  cap.  XLIII,  pag.  ^10. 
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douze  opposidnns  de  cette  planète ,  qui  avaient  été  observées  par 
Tycho  et  par  d'autres  astronomeSy  entre  les  années  1 58o  el  1604^  il 
]es  avait  liées  par  une  hypothèse  analogue  à  celle  de  Texeen trique 
à  équant,  mais  d*un  empirisme  plus  général  qui  reproduisait  dd- 
mériquement  les  longitudes  dans  les  limites  de  précision,  ou, si 
Ton  veut ,  d'incertitude ,  que  les  observations  de  ce  teraps  com- 
portaient. J*en  ai  donné  une  idée  abrégée  dans  le  tome  IV, 
pages  431  et  suivantes.  Il  pouvait  donc  considérer  cette  hypothèse 
comme  fournissant  une  représentation  du  mouvement  de  longi- 
tude, sinon  rigouivuse^  au  moins  très-approximativement fidèle; 
de  sorte  que  les  lois  physiques  véritables,  si  l'on  réussissait  à  les 
découvrir,  devaient  nécessairement  s*y  accorder,  ou  en  différer 
très-peu  dans  leurs  résultats.  Il  se  proposa  de  soumettre  à  cette 
comparaison ,  l'hypothèse  qui  ferait  mouvoir  Mars  sur  la  drcoo- 
férence  d'un  cercle  excentrique,  dans  lequel  son  rayon  vecteur 
décrirait  autour  du  soleil  des  aires  proportionnelles  au  temps, 
condition  qui  s'était  établie  dans  son  esprit,  avec  le  caractère 
d'une  vérité  physiquement  nécessaire.  Tous  les  éléments  de  cette 
épreuve  étaient  dans  ses  mains  {*). 

En  effet,  reprenons  lafig.iG.  SoitM  la  position  du  mobile  aprb 
le  temps  t ,  écoulé  depuis  son  passage  par  l*aphélie  A.  La  condi- 
tion que  les  aires  décrites  autour  de  "S,  soient  proportionnelles  an 
temps,  déterminera  ,  pour  le  temps  r ,  l'anomalie  excentrique  », 
par  l'équation 

(i  )  nt  =  u  -^  K"  e  sinu  ; 

menant  ensuite  SK ,  perpendiculaire  sur  MC   prolongé,  l'anf^ir 
CMS ,  que  je  nomme  oi>,  sera  donné  par  la  formule 

esin  u 
(2j  tang  b>  = 


i  ■+-  e  cos  u 


de  là  on  tirera  w ,  soit  directement  par  le  calcul  trigonométrique, 
ou  par  la  série, 

«=  W  esinu  —  \K'  e'  sin  2  u  -^  ^K"  e'  sini  u.  ... 


(*}  De  motihus  stellm  Martis,  cap.  KLIil ,  pag.  a  10. 
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ilors  Tangle  u  étant  extérieur  au  triangle  CMS ,  l'expression  de 
'anomalie  vraie  ASM ,  ou  p  ,  sera 

'3)  V  z=:  u  —  w  =  /!/  —  R"  ^  sin  a  —  «  ; 

(Toù 

V  —  /îf  =  —  R"#7  sin  u  —  6). 

9  —  /ir  constitue  ,  en  langage  astronomique,  V équation  du  centre^ 
ou  encore  Véquatinndc  i*orbi(r.  Elle  contient  ici  deux  parties  <l*o- 
rigines  distinctes.  La  première  R''  e  sin  u,  provient  de  la  loi  qui 
règle  le  mouvement  circulatoire.  Kepler  VappeWtV équation  phy- 
sique. L'autre  w ,  résulte  de  ce  que  le  rayon  vecleur  héliocen- 
trique  SM  ou  r,  ne  part  pas  du  centre  C,  mais  du  point  S,  situé 
hors  du  centre  à  la  dislance  SC  ou  ae-,  ce  qui  crée  une  véritable 
parallaxe  optique  SMC,  ou*>,  qu'il  faut  retrancher  de  u  pour 
avoir  p.  Kepler  appelle  cet  angle  ta  V équation  optique  Quoique 
ces  dénominations  ne  soient  plus  usitées,  il  faut  les  connaître 
pour  les  comprendre ,  car  elles  reviennent  sans  cesse  dans  son 
livre.  D'ailleurs  elles  caraclérisent  avec  beaucoup  de  justesse  les 
deux  causes ,  qui  s'opposent  à  ce  que  l'angle  v  croisse  propor- 
tbiineilement  au  temps  ;  et  la  distinction  que  Kepler  a  su  faire 
dt!  leur  diverse  nature ,  est  une  des  idées  qui  lui  a  été  le  plus  utile 
pour  apprécier  exactement  leurs  effets  propres. 

Lnfin  le  même  triangle  rectangle  SKM ,  donne  aussi  l'expres- 
sion générale  du  rayon  vecteur  SM,  ou  r,  qui  est 

/,  (i-hecosu) 

COSOi) 

Ces  quatre  formules  contiennent  tout  ce  qui  est  nécessaire  pour 
étudier  Thypothèse ,  et  en  comparer  les  conséquences  aux  obser- 
vations. En  effet ,  le  temps  i  étant  donné ,  Téquation  transcen- 
dante (i;  fera  connaître  l'angle  u ,  soit  par  des  essais  numériques, 
^it  par  des  séries ,  comme  je  l'expliquerai  ))ius  en  détail  tout  à 
IVure.  Lorsque  u  sera  ainsi  trouvé,  on  obtiendra  aisément  p  et 
^ c'est-à-dire  les  deux  coordonnées  héliocen triques,  dont  la  réu- 
i^n  détermine  la  position  de  l'astre ,  pour  le  temps  t.  Il  ne  res- 
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tera  plus  qu*ù  voir  si  leurs  valeurs  s^accordent  avec    celles  que 
Tobservation  fournit. 

Kepler  n'applique  celte  épreuve  qu'aux  anomalies  vraies  f  ;  car 
il  avait  antérieurement  reconnu  que  le  mode  empirique  de  calcul 
qu'il  avait  établi  sur  les  oppositions  observées,  ne  reproduisait 
pas  fidèlement  les  distances  r.  En  outre,  pour  échapper  aux  diffi- 
cultés d'analyse  que  présente  la  résolution  de  l'équation  (i)  il  prend 
comme  données  les  valeurs  connues  de  a,  dont  il  calcule  aisément 
les///,  pour  l'excentricité  trouvée  o ,  09264  ;  et  il  compare  les 
valeurs  de  «^  qui  s'en  déduisent  à  celles  qui  correspondent  aox 
mêmes  ntj  dans  la  représentation  empirique  des  observations. 
Voici  le  tableau  des  comparaisons  qu'il  a  ainsi  efTectuées ,  et  l'en 
en  comprendra  sans  difficultés  tous  les  détails  ;  je  néglige  les  frac- 
tions  de  seconde  comme  lui. 


AVOBALlt 

moycnoe. 


nt 


J>     t       If 

48.4^- i^ 
i.'i3.45.i2 


AIIOMAUB 

excen- 
trique. 


90 
45 

i35 


EQUATION 

phjmque. 


R" 


e%\Qu 


5.18.28 
3.45.1a 
3. 4''-  «2 


fcQCA-noa 
optique. 


AIIOIIAUB 

rraie 

conclue 

del'bypothèM 

physique, 

dans  l'orbite 

circulaire. 


r>j 


5. 17.34 
3.3i.  5 

4-  0.35 


84. 42.^6 
4 I . 28 . 55 

i3o.5().a5 


AKOMAUS 

vraie 

donnée  par  la 

représentation 

espirique 

de* 

obaenrations. 


84.42.    3 
41.20.33 

i3i .  7.26 


BXcfts 

delà 
repréaealaSiia 
cmpiriqM^ 


I 


— o.  0.24 

—  O.    8.22 
H-O.    8.    I 


Kepler  ne  rc{^'arde  pas  comme  supposable  que  son  hvpothèse 
empirique  puisse  donner  des  erreurs  occasionnelles  de  8'  dans 
les  longitudes ,  étant  construite  sur  un  grand  ensemble  d'oppo- 
sitions qu'elle  reproduit  lidèlement.  Il  n'admet  pas  davantage 
que  Ton  puisse  contester  le  principe  physique  de  la  proportion- 
nalité des  aires  au  temps.  Ces  deux  points  acceptés,  il  ne  lui 
reste  plus  qu'un  seul  élément  susceptible  de  suspicion  légitime. 
C'est  la  circularité  de  l'orbite,  déji^  rendue  pour  lui  fort  douteuse 


I 
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par  les  essais  que  j'ai  mentionnés  §  01.  Il  voit  donc  l'indispensa- 
ble nécessité  de  soumettre  cette  supposition  à  une  épreuve  géo- 
métrique décisive;  et  c'est  ainsi  qu'il  est  conduit ,  de  doute  en 
doute,  à  reconnaître  la  fausseté  d'un  préjugé  adopté  depuis  deux 
mille  ans  sans  examen. 

76.  Je  rapporterai  tout  à  l'heure  les  détails  de  cette  remar- 
quable démonstration.  Mais  je  dois  d'abord  retourner,  pour  un 
moment  j  au  sujet  que  nous  venons  de  traiter,  afin  d^établir  deux 
résultats  qui  s^y  rapportent,  et  dont  nous  aurons  besoin  plus  tard. 

Le  premier  nous  fait  revenir  à  la  fig,  i6,  considérée  au  seul 
point  de  vue  du  mouvement  dans  les  orbites  circulaires,  quelle  que 
soit  d'ailleurs  la  loi  par  laquelle  ce  mouvement  y  est  réglé.  On 
demande  d'assigner  généralement  dans  une  telle  orbite  la  lon- 
gueur du  rayon  vecteur  SM  ou  r,  qui  correspond  à  une  anomalie 
vraie  p  ,  supposée  connue.  Ce  problème  est  très-facile.  L'ex- 
pression de  r  s'obtient  tout  de  suite  en  partageant  la  longueur 
totale  en  deux  segments  SM ,  MN,  par  une  perpendiculaire  CN , 
menée  du  centre  C  sur  sa  direction.  En  effet,  dans  le  triangle  rec- 
tangle SCN  ,  dont  l'hypoténuse  SC  a  pour  valeur  ae,  le  côté  SN, 
nn  des  segments  cherchés,  est  ae  cos  p,  et  le  côté  CN  est  ae  sin  v. 

Ainsi  l'autre  segment  MN  est  (  «'  —  a}c*  sin'  p)'.  On  a  donc  en 
somme 

r:=z  ae  cos  c  -f-  a  j  i  —  c'  sin'  m  j  » . 

Le  caractère  toujours  fractionnaire  de  e ,  permet  de  développer 
le  radical  en  une  série  rapidement  convergente,  que  l'on  peut 
même  borner  aux  termes  de  l'ordre  e^ ,  les  suivants  n'ayant  que 
des  valeurs  qui  seraient  insaisissables  par  les  observations ,  surtout 
par  celles  dont  Kepler  pouvait  disposer.  En  s'arrétant  à  ceUe  li- 
mite ,  on  obtient  finalement 

r^  a  4-  fle  cos  i»  —  -j fle'  sin' p  —  1  ^^  *^"* **• 

Si  Ton  prend  par  exemple  e  =  o  ,09264  ;  et  a  =  162640 ,  comme 
Kepler  le  fait  pour  Mars,  le  terme  en  <?*  ne  s'élève  qu'à  i  ,4©, 
dans  son  maximum.  Cette  expression  de  r  va  nous  servir  dans  le 
paragraphe  qui  suivra  celui-ci. 

T.    V.  ï^ 
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77.  La  deuxième  remarque  porte  sur  la  résolution  de  Téqua 
lion  transcendante 

(  I  )  /îf  =  tf  -h  R"  <?  sin  « , 

quand  on  demande  d*en  extraire  Tanomalie  excentrique.»,  qoi 
correspond  à  une  anomalie  moyenne  nty  que  Ton  suppose  donnée. 
L'analyse  moderne  opère  celte  extraction  par  une  série  ordonnée 
suivant  les  puissances  ascendantes  de  e^  qui  se  trouve  avec  sa  dé- 
monstration ,  au  tome  P'  de  la  Mécanique  céleste.  Il  est  facile  de 
voir  directement  que  les  trois  premiers  termes  doivent  être 

[i]  a  =  /If  —  R"  e  sin  ne -h  ^  R"  e^  sin  2  nt. 

Les  suivants  contiennent  les  sinus  de  Tare  nt  et  de  ses  multiples 
diversement  associés  sous  des  formes  linéaires  ;  mais>  à  défaut  de 
cette  série,  que  Kepler  ne  pouvait  pas  connaître,  on  peut,  comme 
il  le  dit  lui-même,  trouver  numériquement  u  par  des  essais» 
dont  les  résultats  peuvent  être  rendus,  finalement,  aussi  exacts 
qu'on  le  désire.  Leur  régularité  s'assurera  en  procédant  de  la  ma- 
nière suivante,  nt  étant  donné,  on  calculera  d*abord  u  par  son 
expression  approximative  [t].  Cette  valeur,  que  je  nomme  tt«i 
étant  substituée  pour  u ,  dans  le  second  membre  de  l'équation  (1), 
donnera  une  valeur  de  nt  que  je  nomme  nt^,  laquelle  sera  nécessai- 
rement difierente  de  la  proposée  ,  mais  toujours  peu  différente , 
puisque  u  n'est  fautif  que  dans  les  puissances  de  c  supérieures  à  la 
deuxième.  Formant  donc  nt — ^nto,  que  je  nomme  -f- t,  nt  sera 
«^  -h  t;  et,  comme  T  sera  un  très-petit  arc,  la  valeur  exacte'de 
u  devra  être  de  la  même  forme  Mo  -h  « ,  l'arc  inconnu  x  qui  la 
complète  étant  pareillement  très-petit.  Substituez  ces  nouvelles 
expressions  dans  l'équation  (1),  en  y  mettant  pour  sin  (a, -l-J?)» 
son  équivalent  sin  u,,  ■+■  cos  u^  sin  j:  —  2  sin  Wo  sin'  |  x  ;  vous  aurez 
en  résultat 

/if,  4-  T  =  //,  -h  R"  c  sin  Uo  -hx-h  R"  ^cos  n»  sin  x 

—  2R"esin  M, sin'  jx, 

» 

Les  portions,  indépendantes  des  termes  correctifs ,  disparaisse^ 
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(les  deux  membres ,  par  équivalence ,  et  il  reste 

T  =  X  -f-  R"c  cos  u^ sin ar  —  2  R" e  sin  w,  sin'  jx. 

L'arc  X  étant  nécessairement  fort  petit ,  on  peut  profiter  de  cette 
ciroonstance  pour  le  faire  sortir,  sans  notable  erreur,  de  dessous 

les  symboles  de  sinus,  en  écrivant  —,  au  lieu  de  sin  ';et|-~^9 

Jn.  R  ' 

ao  lieu  de  sin^^x.  En  outre,  il  ne  se  montre  différent  de  r  que 
par  des  quantités  de  l'ordre  ^,  ce  qui  nous  permet  de  faciliter 
son  extraction,  en  remplaçant  son  carré  x'  par  rx  dans  le  der- 
nier terme  du  second  membre  qui  est  le  moins  sensible  de  tous , 
et  mérite  à  peine  d'être  conservé.  Alors,  Téquation  corrective 
prend  cette  forme  plus  simple  : 

T  =  X  J  I  -+-  e  cos  ii«  —  Y  e  —7,  sin  «,  î  =  x  (  i  -f-  a  ). 

La  quantité  que  je  désigne  ici  par  a ,  se  calculera  aisément ,  étant 
formée  de  deux  petits  termes.  Quand  elle  sera  trouvée ,  on  en 

déduira 

T      a 

l  +  a  l-f-a' 

et.  par  suite  on  obtiendra  «t  +  ar,  ou  u\ ,  qui  sera  la  valeur  cor- 
rigée de  a.  Pour  la  vérifier,  on  l'emploiera  dans  le  second  membre 
de  l'équation  (i),  ce  qui  donnera  une  nouvelle  valeur  de  nrque 
je  désigne  par  /zr'* ,  laquelle  devra  se  trouver  égale  à  la  valeur 
assignée,  ou  n'en  différer  que  de  quantités  négligeables.  S'il  en  était 
autrement,  on  formerait  la  différence  ni  — -  nt[j  que  Ton  nom- 
merait t'  et  Ton  opérerait  sur  celle-ci  comme  sur  la  première  avec 
bien  plus  d'avantage.  Mais  cette  seconde  opération  ne  sera  jamais 
nécessaire  dans  les  applications  aux  planètes.  Car,  même  en  exagé- 
rant l'excentricité  0,  jusqu'à  la  faire  égale  à  0,^5,  r'  s'élèvera 
tout  au  plus  à  quelques  dixièmes  de  seconde,  dans  des  cas  fort 
rares;  et  alors  la  correction  a/  de  u'  s'obtiendrait  presque  sans 
calcul,  en  prenant  seulement 

4/  =r  t'  —  r'ff  cos a'#. 

12. . 


1 8o  âSTEONOM  IK 

Je  place  ici  en  note  deux  exemples  numériques ,  qui  ont  été 
choisis  par  Delambre,  comme  offrant  des  épreuves  extrêmes  de  la 
recherche  de  u  quand  ni  est  donné.  On  verra  que  la  valeur  de  u 
s^obtient  par  la  méthode  précédente ,  avec  autant  de  rapidité  que 
de  précision,  même  dansées  cas  de  difficulté  exagérée,  sans  qu'il 
soit  besoin  de  recourir  à  la  rectification  de  x  (*). 

{*)  La  série  des  opérations  qu^il  s'agit  d'efTectuer  est  réglée  par  les  for- 
roules  suivantes  : 

(t)  rc  =:u +R"tf sin  II, 

(ij  ii,  =  ii«  — R*<sinnl-i- >  R''e*8inanr, 

ïi£,  =  H,  -♦-  R"»  sin  u, , 


<• 


ni  —  nf,  =  T,     u  —  u^ssx,    a  =  «  cos  u  — — sr^rsinug, 

3  il 


ax 


On  suppose  e  =  o,35  ;  et  Pon  emploie  la  graduation  sexagésimale  du  c«rele, 

on  a  ainsi 

log  c  =  1 ,3979400 ,    log  R"  =  5, 3144^51, 

et,  par  suite, 

log   R*e  =:4,7ia365i, 

logiR'e^zsB.aogaySi, 

Ce  sont  les  logarithmes  de  toutes  les  constantes  du  calcul  mimériqve, 
lesquelles  sont  ainsi  données  en  secondes  de  degré.  On  demande  que  !«•  évm- 
luations  des  angles  calculés  soient  rendues  exactes,  jusqu'aux  dixièmes  de 
seconde  inclosiTement. 

I*'  Exemple,  —  On  donne  ni  =  i35^;  et  Ton  demande  ».  Voici  lasveees- 
sion  des  résultats: 

O       r         9 

—  R'esinmss—   10.  7.42,807 
-f-iR'e'sinan/Œ—      1.47.35,773 

Somme  ~    11. 55.  8,58o 

nt  :s       i35.  o.  o 


«.ss      ia3.  4- 51,42 
R'esinu, ^         12.  o.  7,33 


Somme   m,  =:      i35.  4» 58,75  r  =  — 398'',75. 
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78.  J'arrive  enfin  à  cette  démonstration  mémorable  par  la- 
quelle Kepler  parvînt  à  constater  avec  une  évidence  indubitable 


ccoB  ttj  =—  o,i3645  583 

—  — ^  T  910»,  =  -+-0,00015170 


«=-o,i363o/,i3  . 21-  =  -47\i47. 


1  -i-  a 


o      t       n 
x——       O.    5.45,897 

U,  =         123.    4-^1  ^'•^ 


o'o  =       122.59.  5,523 
R'«8intt%=        12.  o  54,470 

nt\^       134.59.59,993 
nt  =       i35.  0.0  t'  =  -♦-  0", 007  négligeable. 

1*  Exemple.  •»  Oa  donne  nt  =  96^,  et  on  demande  u. 

}R''e'8iu2n«=  —      0.22.20, i5i 

Somme  —    14 '37.  3,858 

#!«=        96. 

u«=  81.22.56,142 

R'esina,  =  14-  9-44 1^'^ 

iii,=        95.32.40,142        T  =  -4-27'.  i9'',858  =  H-ifl59*',858. 

tf  C09  M«  =  4-    0 ,03746  o354 
^j^Tsinii,  =  —    0,000^82554 


a  = 

-*- 

o,o36.'i7  7800 

-    ""     =-.o'.57",7f3. 
iH-a 

X  =: 

0     /       n 
0.26.22,145 

81.22.56,142 

R'«  flin  II'.  = 

81.49.18,287 

i4- 10.41 )7^â 

n«,= 

96.  0.  0,075 

t'  Si  —  0",  075    négligeable. 

^n  aTiDtage  de  cette  méthode  consiste  à  ne  recourir  que  le  moins  pos- 
*'WeauxTablc»de  sinui.  Pour  une  opération  8pécolatiTe,oùronT6ut  pousser 
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que  Porbite  de  Mars  différait  d'une  circonférence  de  cercle ,  et  à 
découvrir  commenl ,  dans  quel  sens ,  elle  en  différait.  H  obtint  ces 
deux  faits  si  longtemps  ignorés  »  en  rassemblant  dans  une  même 
construction  y  pour  ainsi  dire  graphique,  les  longueurs  et  les  di- 
rections des  rayons  vecteurs  héliocentriques,  qu*il  avait  conclus 
des  observations.  Ce  procédé,  en  quelque  sorte  expérimental,  s  il 
Teût  employé  sans  déviation ,  de  prime  abord ,  aurait  pu  le  con- 
duire tout  droit  à  l'ellipse,  comme  on  le  verra,  quand  nous  en 
ferons  usage  pour  déterminer  Torbite  de  Mercure.  Mais  les  incer- 
titudes des  observations,  dont  Kepler  pouvait  disposer,  et  les  diffi- 
cultés matérielles  qu'il  avait  à  en  trouver  dont  la  combinaison  pût 
lui  donner  les  rayons  vecteurs  héliocentrlques ,  par  la  méthode  de 


l«s  appréeiationi  Juiqu^auz  fractions  de  seconde,  comme  nous  venons  de  le 
faire,  il  est  commode  d'employer  les  Tables  de  Bftgey,  qui  donnent  les  loga- 
rithmes des  siniM,  cosinus,  etc.,  explicitement  de  seconde  en  seconde,  ponr 
tous  les  degrés  du  quart  de  cercle.  Cela  facilite  singulièrement  révaloalîon 
des  parties  proportionnelles ,  auxquelles  on  se  trouve  obligé  d^avoir  égard, 
pour  arriver  au  degré  de  précision  que  nous  avons  voulu  atteindre.  A  cette 
occasion  je  ferai  remarquer  que,  si  la  valeur  donnée  de  nf  contemdt  elle- 
même  des  fractions  de  seconde ,  il  serait  très*inutile  d'en  tenir  compte 
pour  former  la  valeur  de  u, ,  qui  doit  seulement  être  proche  de  nt.  Il  ne  fau- 
drait prendre  de  celle-ci  que  la  partie  entière ,  dont  le  sinus  et  le  cosiDos 
logarithmiques  sont  donnés  immédiatement  par  les  Tables. 

L*équation  (i),  qui  établit  la  proportionnalité  des  aires  aux  tempe,  a  en- 
core, lieu  dans  le  mouvement  des  comètes,  mais  avec  des  valenn  de  rexoes- 
tricité  généralement  très- grandes,  si  grandes  même,  que  e  s'y  trouve  son- 
vent  peu  inférieur  à  i.  Dans  de  tels  cas  les  astronomes  prannent  d'abord 
pour  données  les  valeun  de  »,  espacées  à  de  petits  intervalles,  de  lo'  en 
lo' par  exemple,  et  ils  calculent  directement  les  valeurs  de  m,  qui  y  cor- 
respondent ;  après  quoi  ils  rassemblent  tous  ces  résultats  en  une  Table  nu- 
mérique qui  présente  la  relation  exacte  de  nt  à  m  pour  chacune  des  inter- 
mittences qu'ils  ont  choisiee.  Alors  les  places  intermédiaires  se  remplissent 
habituellement  par  de  simples  interpolations,  dont  les  résultats  te  vérifient 
par  le  calcul  direct.  Mais,  k  défaut  d'une  telle  Table,  les  formules  que  je 
viens  d'exposer  serviraient  encore  dans  ces  cas  de  grandes  excentricités,  si; 
connaissant  seulement  un  couple  de  valeun  nt^  et  v,,  qui  se  correspondent, 
on  voulait  avoir  celle  de  u  qui  répond  à  un  autre  nt,  séparé  de  nt^  par  an 
intervalle  de  douze  ou  quinze  minutes  de  degré.  On  peut  Tériûer  aisément 
cette  assertion,  en  réprouvant  par  le  colcul  direct  pour  quelque  valeur  de  e 
fort  grande,  par  exemple  pour  es=  o  ,9. 
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calcul  qu'il  employait ,  devaient  le  détourner  de  chercher  à  con-* 
struire  ainsi ,  par  points ,  Torbi te  entière  de  Mars.  Peut-être  aussi, 
en  voyant  que  les  hypothèses  anciennes  ne  s*écartaient  que  peu 
(les  lieux  réels ,  pensait-il  que  des  modifications  légères  suffiraient 
pour  les  y  adapter  complètement,  sans  se  jeter  dans  de  nouvelles 
tentatives  qui  en  auraient  été  tout  à  fait  indépendantes. 

C'est  ponrquoi  il  se  résolut  seulement  à  faire  une  épreuve ,  qui 
lui  découvrit,  sans  incertitude,  en  quoi  l'orbite  réelle  de  Mars 
s'écartait  de  la  forme  circulaire.  Le  procédé  qu'il  employa  est 
représenté  graphiquement  par  \^fig^  i8. 

Déjà,  dans  le  §  61,  page  1429  on  a  vu  qu'il  avait  obtenu  trois 
rayons  vecteurs  héliocen  triques  deMars,  ayant  leurs  longitudes 
connues,  et  déterminées  dans  Torbite,  pour  une  époque  com* 
niune,  celle  du  3i  octobre  iSgo.  Postérieurement,  comme  on  Ta 
vu  encore,  §  64,  ])age  i5i,  il  avait  obtenu  par  une  méthode  pa- 
reille les  distances  aphélie  et  périhélie ,  ainsi  que  la  longitude  de 
Taphélie,  égale  à   i48"39'4^",  pour  le  21  novembre  i588.  De 
là,  jusqu'au  3i  octobre  iSgo,  il  y  a  deux  années  complètes  moins 
2?.  jours  pendant  lesquels  la  longitude  de  l'aphélie  a  dû  s'accroître 
de  2'4^S  ^"  faisant  son  mouvement  annuel   de  &^"y   comme; 
Kepler  l'admet.   Avec  cette  addition ,  la  longitude  précitée  de- 
vient 148°  4''  ^^''  ^  ^^  même  date  pour  laquelle  on  a  évalué  les 
(rois  rayons  vecteurs.  Kepler  lui  attribue  10''  de  moins,  ce  qui 
est  sans  importance  ;  et  j'adopterai  son  évaluation ,  pour  le  suivre 
de  plus  près  dans  ses  calculs.  Les  directions  relatives  de  ces  di- 
verses lignes  sont  représentées  dans  leurs  positions  naturelles,  sur 
la  fig,  18,  qui  est  construite  dans  le  plan  de  l'orbite.  STo  ^^ 
une  droite  menée  du  soleil  S,  au  point  éciuinoxial  T«  de  Tépoque 
commune,  reportée  sur  l'orbite  à  partir  du  nœud  ascendant  selon 
la  convention  faite  §  61,  page  142,  pour  servir  d'origine  aux  lon- 
gitudes comptées  dans  l'orbite.  Alors ,  la  distance  aphélie  SA  se 
place  relativement  à  la  ligne  ST 9  d'après  sa  longitude  trouvée 
tout  à  rheure  ;  et  la  même  opération ,  appliquée  aux  trois  rayons 
vecteurs  du  5  ^^  >  donne  également  leurs  directions  respectives 
SM('),  SM^^>,  SM(^),  ainsi  que  leurs  distances  angulaires  à  Taphé- 
lie  A,  c'est-à-dire  les  anomalies  vraies  y  qui  leur  correspondent. 
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Portant  alors  sur  SA,  Texcentricité  SC  ou  ae  ^  qui  a  été  détermi- 
née §  65,  page  i52,  Kepler  décrit  autour  du  centre  C,  avec  le 
rayon  CA  ou  a ,  une  circonférence  de  cercle  qui  coupe  toutes  les 
droites  ainsi  reparties  autour  de  S.  Les  deux  points  d'intersection 
A,  Py  appartiennent  donc,  par  construction,  à  Torbite  réelle  de 
Mars;  mais  les  trois  autres  MC^,  M('^,  M('),  appartiennent  au  cer- 
cle excentrique,  décrit  du  centre  G.  Or,  leurs  anomalies  Traies 
autour  de  SA  étant  connues,  on  peut  calculer  les  longueurs 
RO^,  R('),  R.(3)  des  ti'ois  rayons  vecteurs  qui  vont  y -aboutir  sur  la 
circonférence  de  Texcentrique.  Car,  dans  le  §  76,  page  177,  nous 
avons  établi  une  formule  qui  les  donne ,  d'après  ces  anomalies. 
Ce  calcul  étant  fait,  Kepler  porte ,  sur  les  mêmes  directions  res- 
pectives, les  trois  rayons  vecteurs  héliocentriques  H'^,  H'), /<*', 
qu'il  a  reconnu  appartenir  à  l'orbite  réelle.  Il  les  trouve  tous  trois 
plus  courts  que  leurs  analogues  R^'^,  R('^,  R(^^  ;  et  d'autant  plos 
qu'ils  s'écartent  davantage  des  sommets  A,  P.  De  là  il  conclut  que 
Torbite  réelle  de  Mars  est  une  courbe  ovale ,  comprise  tout  entière 
dans  la  circonférence  de  Texcentrique  avec  laquelle  elle  n'a  de 
commun  que  les  deux  sommets  A,  P. 

Voici,  dans  un  mémo  tableau,  Tensemble  des  données  et  des  ré- 
sultats qui  en  dérivent.  Le  tout  se  comprendra  sans  difficulté.  Je 
dois  seulement  avertir  que,  pour  rendre  aisément  perceptibles, 
sur  noire  fi^,  18,  les  inégalités  de  lonj^ueur  que  je  viens  de  si^»na- 
1er,  je  les  y  ai  fort  exagérées;  et  j'ai  fait  Torbite  réelle  beaucoup 
plus  distante  du  contour  de  l'excentrique  qu'elle  ne  l'est  réelle- 
ment. Mais  on  appréciera  les  vraies  valeurs  d'après  les  nombres 
que  le  tableau  leur  assigne. 
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BâstCSATIGN 

des  rayon»  Tectcnr»  riels 

de  l'orbite  de  Mars, 

qui  sont  portés 

wtlk  fig.  18. 


Lit' as 

tOKaOBVES 

déterminées 

par 

Tobtcrvation , 

et  oxprimce» 

en  parties  du 

^  rayon  oaoyen 

de  l'orbe 

tetrcstre  pris 

pour  unité. 


I 


Distance  apbëlie. 

r" 

ri'i 

/" 

Distance  périhélie 


Liuaa 

LOlfCITVDRS 

dans  l'orbite, 

comptées 

du  point 

equinoûal 

fUe  Y.. 


I ,66780 
1,47750 

I ,66^55 
i»G3ioo 
i,3d5o6 


LLCal 

ahomalii* 

vraies, 

mm  ptées 

de  l'aphélie 

dans 

le  même  sens 

que  les 

lu  11^  tu  de». 


▼raie»- 


R 


LoacoEua 

du  rayon 
vecteur 

Bicks 

excentrique 
correspon- 
dant à 

du  rayon 

vecteur 

excentrique 

chacune 

»ur  Ir  rayou 

de  ces 

vettcur  réel 

anomalies 

de  Mars. 

o       /         // 

148.41 -4^ 

44. 16. 5a 

158.19.  4 

i85.a4ai 
328.41 -40 


o.  o.  0 

•i55. 35.1a 

9  37  24 

36.42.41 
180.  o.  o 


I ,66780 
i,485ix 
1,66563 
1,63741 
i,385oo 


R  — r 


0,00000 
4-0,00760 

-Ho,oo3o8 

-H>, 00641 
0,00000 


Les  quatre  premières  colonnes  n*ont  pas  besoin  d'explication. 
Les  valeurs  des  rayons  excentriques  R  sont  obtenues  par  la  for- 
mule du  §76,  page  177, 

R  =  fl  H-  fl^  cos  p  —  \  ne^  sin'  u  —  ^  ae*  sin*  p, 

dont  le  dernier  terme  atteint  seulement  o,oo<)oi23  dans  le  cas 
de  r('},  et  est  insensible  dans  les  deux  autres.  Les  calculs  sont 
faits  avec  les  données  mêmes  de  Kepler^  qui  sont 

le  rayon  de  l'excentrique  a  =  i  ,62640, 
l'excentricité  absolue  off  =  o,  1 4 1 4°, 
requidonne  logac=  i,i5o449i  et  log«=: 2,96678 10. 

En  portant  les  différences  R  —  rsur  notreyî'g.  1 8,  on  voit  que  les 
points  de  l'orbite  réelle  désignés  par  les  indices  ('^  ^'^  ^^'  sont  tous 
trois  intérieurs  à  la  circonférence  de  Texcentriquc,  et  d'autant 
plus  intérieurs,  qu'ils  ^écartent  davantage  des  sommets  A,  P. 
L'orbite  n'est  donc  pas  circulaire,  comme  on  l'avait  admis  sans 
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examen ,  jusqu^alors.  C*est  un  ovale  aplati  dans  le  sens  latéral 
AU  diamètre  ÂP,  qui  va  de  l'apogée  au  périgée. 

Kepler  se  félicite  à  bon  droit  d'avoir  constaté  cette  erreur  sécu- 
laire, qui  était  un  obstacle  invincible  h  la  découverte  des  vraies 
lois  du  mouvement  des  planètes.  Toutefois  sa  Conclusion  ne  vaut 
qu'autant  que-  les  longueurs  r<'^,  rC'^,  r('),  déduites  des  observa- 
tions, ne  peuvent  pas  être  suspectées  d'inexactitudes  aussi  grandes 
que  le  sont  les  différences  R  —  r,  Kepler  ne  dissimule  pas  cette 
objection;  mais  il  regarde  comme  impossible  que  ces  inexactitudes 

•  ])uissent  dépasser  0,00200,  ou  au  plus  o,oo3oo,  ce  qui  laisse 
subsister  la  conséquence  (*).  Il  cherche  alors  quelle  forme  il 
peut  donner  liypothétiquement  à  Torbitc  ovale,  pour  arrivera 
carrer  sa  surface,  et  y  faire  décrire  au  rayon  vecteur  des  aires 
proportionnelles  au  temps.  Le  peu  de  diflerence  qu'elle  doit  avoir 
avec  la  circonférence  de  Texcentrique ,  lui  indique  Tellipse  comme 

.  pouvant  fournir  au  moins  une  approximation  qui  réalisera  aisé- 
ment cette  condition  désirée.  Il  l'essaye  donc,  en  rétablissant) 
comme  je  le  représente  ici  dans  la  fig.  19  (**). 

79.  Soit  AMP  la  circonférence  du  cercle  excentrique,  construit 
bur  le  diamètre  ÂP,  qui  va  de  l'aphélie  au  périhélie,  et  quia 
pour  rayon  CA  ou  CP,  que  nous  désignerons  symboliquement 
par  a.  SC  sera  rexcentricilé  E ,  que  nous  nommerons  ac,  la  lettres 
représentant  le  rapport  abstrait  de  E  à  CA.  Du  même  centre  C, 
avec  la  même  excentricité  ac ,  on  décrit  une  elli[)se  qui  aura  ses 
sommets  A,  P,  communs  avec  Texcentrique  ;  et  Ton  suppose  que 
ce  soit  effectivement  Torbile  de  la  planète.  Comme  eest  une  frac- 


(*)  Les  valeurs  de  R  —  r,  données  par  Kepler,  sont,  dans  leurs  chiffres 
hignificalifs  789,  35o,  ^83,  toules  trois  plus  grandes  que  celles  que  j'obtiensi 
et  elles  ont  été  reproduites  sans  .chan^jenient  par  Schubert,  comme  p*r 
Uclambrc.  Je  ne  puis  cependant  soupçonner  dVrreur  dans  mon  calcul,  qoi 
les  fait  trouver  directement;  et  que  j''ai  recommence  plusieurs  fois.  Képl^ 
les  obtient  par  des  opérations  tri^'onométriqucs  successives,  dont  les  résul- 
tats ont  pu  être  moins  exacts.  Dan»  tous  les  cas  ,  si,  comme  j''ai  lieu  de  1^ 
croire,  les  nombres  que  j^ai  rapportes  sont  les  vérilables,  ils  n^en  confirnien^ 
pas  moins  sa  conclusion. 

**)  De mottbuj  slcllœ  Uaiiis,  cap.  \L\  11 ,  p.  iaG  et  suit. 
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tioD  peu  coDaidcralle ,  il  est  c*ident  d'abord  ,  que  cette  constrnc- 
tioo  s'accordera  avec  le»  résultats  de  i'obserration  <  quant  à  la 
petitesse  et  aux  diraensioas  relatives  de  R  —  r,  qui  correspondront 
à  une  même  anomalie  vraie  v.  Pour  rendre  la  figure  distincte ,  on 
a  donné  &  l'exccntricitc  une  proportion  beaucoup  plus  grande 
((u'elle  ne  l'a  rcellemeDt,  dans  l'orbite  de  Mars.  Haïs  celle  fiction 
{graphique  n'affectera  en  rien  les  raisonnements  que  nous  éiabli- 
roD9,  non  plus  <|ue  les  nombres  qui  en  seront  déduits. 

Il  faut  maintenant  régler  le  mouvement  de  la  planète  sur  son 
ellipse  conformément  â  la  condition  de  proportionna lité  des  aires 
au  temps ,  que  Kepler  euvisageait  désormais  comme  étant  une  loi 
naturelle  et  nécessaire.  A  cet  effet ,  roncevons  une  planète  fic- 
tive H,  qui  décrive  la  rirconférence  de  l'excentrique,  dans  le 
même  tempsqi:^  la  planète/»  emploie  à  décrire  son  dlîpse,  et  dont 
le  rayon  vecteur  propre  SM  ou  R ,  trace  autour  du  soleil  S ,  des 
aires  circulaires  ASM,  proportionnelles  au  temps.  Pour  établir  cette 
condition ,  soit  H  le  lieu  de  .l'astre  fictif  après  le  temps  t,  écoulé 
depuis  son  passage  à  l'apliélie  A;  et,  menant  le  rayon  central  M, 
nommons  «  ton  anomalie  excentrique,  ACH.  D'après  ce  qui  a  été 
démontré  §  78,  page  i74>  il  faudra  faire 

(i)  nf  ^«-t-esinu; 

ce  qui  déterminera  u ,  quand  on  se  donnera  t,  exprimé  ilans  b 
même  sorte  d'unilé  de  leni|>s  que  l'on  a  choisie  pour  représenter 
la  durée  de  la  révolution  de  la  planète. 

Le  mouvement  de  H  sur  le  contour  du  cercle,  étjut  ainsi 
réglé ,  menez  l'ordonnc-e  circulaire  MN ,  perpendiculaire  au  grand 
axe  AP,  et  soit  m  le  point  oi'i  elle  coupe  l'ellipse,  m  sera  le  lieu  où 
il  faut  placer  la  planète  réelle  sur  cette  courbe,  pour  que  son  rayon 
vecleurhéliocentriqueSnt,  décrive,  autour  du  foyer  S,  des  aires 
proportionnelles  au  temps;  et  telle  est  aussi  la  position  rclalivc 
(pic  lui  assigne  Kc'pler. 

80.  La  preuve  de  ce  résultat  repose  sur  trois  iir.i|Hisitions  île 
^i-oniélrie  élémentaire,  que  je  vais  rappeler. 

I".  Dans  une  ellipse  dont  le  demi  grand  axe  csi  •! ,  IVxrc-iini 


I  i 


l88  ASTRONOMIE 

cité  ae^  le  demi  petit  axe  6,  on  a 

b  =  fl  ^  I  —  c\ 

2**.  Deux  ordonnées  MN,  M«,  élevées  sur  une  même  abscisse, 
et  terminées  Tune  au  cercle,  Tautre  à  Tellipse,  sont  entre  elles 
comme  a  k  b,  C*est-à-dire  que  Ton  a  toujours 


M/i  =MN  .  -  =  MN  .  iTT--?. 
a 

3^.  Le  segment  circulaire  AMN,  et  le  segment  elliptique  AmN, 
limités  à  une  abscisse  commune ,  sont  aussi  entre  eux  dans  ce 
même  rapport.  De  sorte  qu'en  nommant  S»  s  leurs  aires  respec- 
tives ,  on  a  encore 

^  =  S--  =  Si/i  — tf». 
a  ' 

Cette  relation  subsiste  également  pour  les  aires  totales  des  deux 
courbes;  celle  de  Tellipse  étant  nab,  et  celle  du  cercle  cin»D* 

Scrit,   TTfl*. 

81.  Maintenant  les  deux  mobiles  M ,  m ,  étant  placés  respective- 
ment comme  nous  venons  de  le  prescrire  dans  le  §  78  ;  si  on  les 
compare  l'un  h  l'autre,  après  le  temps  quelconque  t,  compté  de- 
puis leur  passage  à  Taphélie  A,  où  ils  se  sont  trouvés  ensemble, 
on  aura  évidemment,  d'après  ce  qui  précède  : 

Le  secteur  circulaire 

AMS  =  S  -f-  i  SN  .  MN  ; 
Le  secteur  elliptique 


AmS  =  5 -f- iSN  .  M/i  =  -  I S  ■+.  ;  SN  .  Mrs } . 


b 
a 


Les  secteurs  décrits  simultanément  par  les  rayons  vecteurs  àc 
deux  mobiles  m ,  M,  dans  leius  orbites  propres ,  seront  ainsi  enti'^ 

eux,  dans  le  rapport  constant  -•  Donc,  puisque  l'équatioD  (' 

fait  croître  le  secteur  circulaire  AMS,   proportionnellement  ^^ 


FHYSIQ¥K.  189 

temps  i,  le  secteur  elliptique  A  m  S  croîtra  aussi  proportionnelle- 
ment à  /;  du  moins,  si  Ton  astreint  le  mobile  m,  à  se  trouver 
toujours  sur  la  même  abscisse  que  M ,  comme  nous  l'ayons  sup- 
pose, et  comme  notre ^g".  19  le  représente. 

Il  ne  reste  donc  plus  qu*à  déduire  de  cette  construction ,  les 
coordonnées  héliocentriques  du  point  m ,  c'est-à-dire  son  anomalie 
vraie  p,  et  son  rayon  vecteur  r,  pour  un  temps  quelconque  i^  dé- 
fini par  l'anomalie  excentrique  «,  du  point  M.  Puis,  on  ^erra  si 
les  valeurs  trouvées  ainsi  pour  ces  deux  éléments  reproduisent  avec 
fidélité  les  positions  réelles  de  Mars ,  que  les  observations  nous 
font  connaître. 

Kepler  s'est  posé  ce  problème  dans  ses  deux  phases.  11  en  a 
établi  toutes  les  conditions  géométriques  comme  nous  venons  de  le 
faire,  et  il  l'a  complètement  résolu.  Mais  il  n'est  parvenu  à  la  so- 
lution que  par  de  longs  détours,  à  travers  beaucoup  d'hésitations, 
et  même  d'erreurs,  qu'il  a  sincèrement,  je  dirais  presque  naï- 
vement racontées.  Pour  ne  pas  interrompre  l'ordre  logique  de 
notre  exposition,  je  démontrerai  d'abord  ses  formules  finales. 
Nous  n'en  serons  que  mieux  préparés  pour  étudier  ensuite  les  in- 
certitudes de  son  esprit. 

82.  Le  rayon  vecteur  sm  ou  r  est  donné  immédiatement, 
comme  hypoténuse  du  triangle  rectangle  SmN,  où  Ton  a 

SN  =  ae  -V-  â  cos  tt  =  a  («  -t-  cos  II  ) , 


»i  N  =  -  MN  =  b  cos  u  =  aJi  —  e*  cos  11 . 
a 

De  là  on  tire 

—  =  {«  -4-  cos  «)'  -f-  (i  —  #')  cos*  Il  =  (i  -h  e  cos  a)'. 

Par  conséquent , 

(2)  r=:a  (1 -4- «cos  tt). 

On  a  ensuite ,  dans  ce  même  triangle , 

,,^  a(e^cosu)       ^-f-cosii 

(  ô  )  cos  P  =5 = 

r  i  +  <7C0$ii 
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Cette  équation  détermine  Tangle  v  ;  mais  elle  le  donnerait  par 
un  mode  de  calcul  peu  commode,  ilcurcusement  il  est  facile  de  ii 
transformer  en  une  autre,  dont  l'emploi  est  bien  préférable.  Pour 
cela  on  en  tire  successivement 

,    I  —  cos  u 

I  —  cos  p  =  (  I  —  c) 9 


I  -hcos*»  =  (i  -h  c) 


ecosu 

1  H-  cos  n 
i-^c  cos  u  ' 


ce  qui  donne  par  division ,  membre  à  membre , 

I  —  cos  V       1  —  e     I  —  cos  n 
I  4-  cos  V       I  4-  ff    i  -f-  cos  u 

Or,  pour  un  arc  quelconque  x,  on  a  généralement 

I  —  cos  X  2  sinH  ^  • , 

— :      j2_^ —  ^^  tang'-J-x. 

H-cosx       2(i  — sm^yx)  ^  ' 

Faisant  donc  usage  de  cette  relation,  et  prenant  la  racine  carrée 
des  deux  membres  de  l'équation  précédente,  ainsi  transformée) 
elle  donne 

(3)  tang|p=^i^j  tang>; 

ce  qui  permet  de  calculer  facilement  p,  quand  on  connaît  u. 

Si  Ton  reprend  cette  même  équation  (3)  sous  sa  première  former 
et  qu*on  en  tire  cos  u  en  cos  p,  on  trouve 

cos  V  —  c 
cos  u  = 


I  —  e  cos  p  ' 


et  en  mettant  cette  valeur  de  cos  u ,  dans  le  second  membre  d^ 
récjuation  (2},  on  trouve,  après  une  réduction  facile, 


I  —  e  cos  V 


Cette  expression  directe  de  r  en  p ,  est  habituellement  donnée} 
dans  les  éléments ,  sous  le  nom  adéquation  polaire  de  l'ellipse^ 
l'origine  des  r  étant  k  l'un  des  foyers;  et  il  est  tout  naturel  qu'elle 
résulte  ainsi  des  précédentes ,  après  Télimination  de  u,  puisq^^ 


h 


1 
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Kepler  plaçait  intuilivenient  le  soleil   au  foyer  de  Tellipsc   qu'il 
essayait. 
B3.  Les  trois  équations  auxquelles  nous  venons  de  parvenir, 

(0  nt=  u  -^  esmuy 

(2)  r=  a  (i -h ecos II), 


(3)  'ang>=(i-^^) 


tang^ii, 


renferment  toutes  les  lois  du  mouvement  des  planètes  dans  des 
ellipses,  oiJi  leur  rayon  vecteur  décrit  autour  du  soleil  des  aires 
proportionnelles  au  temps.  Ce  sont  les  mémos  dont  nous  nous 
servons  aujourd'hui.  Seulement  les  géomètres  ont  trouvé  le  moyen 
d'en  extraire  les  deux  coordonnées  r  et  p  de  la  planète,  explicite- 
nient  exprimées  en  fonction  du  temps  r,  par  des  séries,  dont 
Lagrange  a  déterminé  les  lois ,  en  même  temps  qu'il  donnait  la 
manière  la  plus  simple  de  les  former.  La  méthode  est  complète- 
nient  exposée  au  livre  II  de  la  Mécanique  céleste.  Mais  la  forma- 
tion des  équations  fondamentales  est  entièrement  due  à  Kepler; 
6t  Ton  ne  peut  trop  remarquer  que  la  première  n'a  été  pour  lui 
que  Texpression  d'une  loi  physique,  hypothétiquement  précon- 
çue par  son  génie. 

84.  Après  qu'il  eut  été  ainsi  conduit  à  Theureuse  idée  d'identifier 

l'orbite  ovale  de  Mars  à  une  ellipse  exacte  ;  et^  ce  qui  était  plus 

difficile,  après  qu'il  eut  trouvé  comment  il  fallait  y  placer  à  chaque 

instant  l'astre,  pour  que  son  rayon  vecteur  Sm,  décrivît  autour 

<lu  soleil  des  aires  proportionnelles  au  temps,  il  dut  naturellement 

s^empresser  de  soumettre  cette  nouvelle  construction ,  aux  mêmes 

I      épreuves  qu'il  avait  faites  sur  Thypothèse  circulaire  ;  c'est-à-dire 

;      essayer  si  le  mouvement  de  longitude  qui  en  résultait,  s^accordait 

i     mieux  avec  celui  qu'il  avait  établi,  par  Tinterpolation  empirique 

I     ^  oppositions.  Il  choisit  donc,  comme  termes  de  comparaison, 

les  trois  mêmes  anomalies  moyennes  qu'il  avait  employées  pour 

éprouver  le  mouvement  dans  le  cercle,  ainsi  qu'on  Ta  vu  §  75, 

P^e  176;  et  il  chercha  de  même  à  former  les  trois  anomalies  vraies 

qui  devaient  y  correspondre  dans  Tellipse,  d'après  le  mode  de 

mouvement  qu'il  avait  assigné  au  point  m  sur  celte  courbe,  et  que 


f 
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représente  notre  y?^.  19.  On  verra  tout  à  l'heure  que  le  résultat 
aurait  dépasse  ses  espérances.  Mais,  par  une  inconcevable  mé- 
prise ,  il  ne  Tapercut  pas  de  prime  abord  ;  et ,  au  lieu  d*une  con- 
cordance qui  était  presque  parfaite,  il  trouva  des  discordances  il- 
tolérables,  qui  n'existaient  point. 

Cette  erreur,  qui  le  détourna  pendant  longtemps  du  but  auquel 
il  touchait,  pour  le  jeter  dans  de  fausses  voies,  prit  son  origine, 
dans  le  cas  d'application  le  plus  simple  (^).  Il  avait  voulu,  conme 
épreuve  fondamentale,  déterminer  d'abord  la  valeur  de  rao|^ 
C/;S,  qu'il  appelait  la  plus  grande  équation  optique  dans  Fd» 
lipse,  par  analogie  à  l'angle  CBS,  la  plus  grande  équation  optiqae 
dans  le  cercle,  ces  angles  appartenant,  l'un  et  l'autre,  à  ranoaa- 
lie  excentrique  de  90^.  Or,  comme  il  avait  coutume  d'évaluer 

es 

TanglcCBS,  d'après  sa  tangente  trigonométrique  — -?  c'est-à-dire 

CB 

ÛC 

—  9  OU  e,  il  fit  de  même  pour  C^S;  ce  qui  aurait  dû  lui  donner 
a 

tang  C  ^  S  =  -j-  = 


y/i— r' 


ou,  plus  simplement. 


ae 


sin  C  ^  S  =  —  =  f  ; 


a 


cl  comme  il  prenait  c  égal  à  0,09264,  il  aurait  dii  obtenir  par 
l'une  ou  l'autre  voie 

Cé»S  =  5°iS'55  ,So6; 

au  îl<'U  (ju'ii  Irouve 

C^S  =  5«2o'i8". 

Cela  tient  à  ce  qu'il  évalue  inexactement  le  demi  petit  axe  h  de  son 
ellipse.  L'excrntricité  c  ^  qu'il  admettait,  étant  0,09264,  on  a 


b:=za\l  ï  —  e^=za.  0,99570, 

ronscq  nomment 

(I  —  b  z=.  a.  o, 00430, 

("     De  molihus  slrlhe  Martif,  cap.  \LVII ,  p.  Q26  et  »iiiv. 
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a ,  en  faisant,  comme  Kjépknr,  a  =  1 00000 , 

b  =  99670,     a  —  b  =  430. 

-'  Ir,  par  un  faux  calcul ,  fondé  sur  des  considérations  trigonomé« 
riques ,  il  trouve 

6=^99142,     a  —  6  =  858. 

^la  loi  donne  donc  le  demi-axe  Cb  trop  court,  et  par  suite  la  dis- 
ance  a  —  b  trop  grande ,  précisément  double  de  sa  valeur  réelle  ; 
«  qui  le  conduit  à  une  valeur  trop  forte  de  l'angle  CbS,  telle  que 
e  Tai  rapportée. 

Cette  £iute  de  nombres  a  vicié  ultérieurement  toutes  ses  éva- 
nations  de  l'anomalie  vraie  p.  En  effet ,  il  la  déduisait  du  triangle 
n  SN ,  par  sa  tangente ,  en  faisant 

mN 
tang.=  — . 

je  dénominateur  SN  est  a  (<?  +  cos/i);  le  numérateur  est  Tordon* 
lée  du  cercle,  asini<,  réduite  dans  la  proportion  de  a  k  b^  c*est- 
i-dirc  biînu.  On  a  donc 

b       sin  u 
tang  c  =  - 


a    €f  -4-  cos  u 

C'est  aussi  l'expression  qu'il  employait.  Mais ,  comme  il  la  calcu- 
lait toujours  avec  le  même  rapport  inexact  de  6  à  fi,  il  obtenait 
la  valeur  de  v  constamment  fautive ,  et  moindre  qu'elle  ne  doit 
être  dans  l'ellipse  sur  laquelle  il  opérait.  On  en  jugera  par  le 
tableau  suivant ,  où  j'ai  mis  ses  résultats  en  regard  des  vérita- 
bles, pour  les  mêmes  anomalies  moyennes  déjà  employées  à  la 
vérification  de  Tbypothèse  circulaire  dans  le  §  7tf ,  page  176  (*). 


(*)  Dan«  cette  même  page  !227  où  Kepler  expose  avec  un  complot  détail 
son  calcul  fautif,  une  annotation  imprimée  en  marge  tous  avertit  de  faire 
attention  à  ce  mode  de  déterminer  les  équations  de  longitude.  Le  lecteur 
est  prévenu  que  Tauteur  y  sera  ramené  plus  tard,  et  Padnptera  définitive- 
ment, après  quMl  aura  prouvé  quo  Torbite  est,  en  réalité ,  une  oUipsc  moi- 
tié moins  distante  do  cercle,  quUl  no  la  suppose  ici  ;  et  qu^alors  il  emploiera 

T.    V.  l3 
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85.  Les  différences  consignées  dans  la  dernière  colonne  de  ce 
tableau  sont  d*un  ordre  de  petitesse  dont  Kepler  ne  pouvait  répon- 
dre 9  ni  dans  la  détermination  des  éléments  de  son  ellipse ,  ni  dans 
l'ensemble  d^observations ,  auqnel  il  la  comparait.  Mais  Termir 
qu'il  avait  commise  dans  Tappréciation  du  demi  grand  axe  lui 
cacha  ,  pendant  longtemps  f.*ncore ,  cette  heureuse  terminaison  de 
tous  ses  travaux.  Croyant  que  Tellipse  s*écartait  de  la  vérité  autant 
que  le  cercle ,  il  Tabandonna ,  et  chercha  dans  les  spéculations  phy- 
siques.le  secret  d'un  meilleur  accord.  Pour  les  mieux  appuyer,  il 
voulut  tirer  des  observations  un  ensemble  de  données  nouvelles, 
et  pins  nombreuses.  Il  s'assura  ainsi  que  Torbite  était  exactement 
symétrique  autour  de  son  grand  diamètre.  Il  se  procura  en  outre 
vingt-huit  distances  de  Mars  au  soleil  par  une  méthode  spéciale 
<{fi*il  imagina,  et  il  espéra  qu*en  les  substituant  aux  distances  cal- 
culées dans  Texcentrique  pour  les  mêmes  lieux,  on  corrigerait 
suffisamment  l'imperfection  de  l'hypothèse  circulaire.  Mais,  comme 


seulement  un  autre  procédé,  pnuréTainer  le  rayon  ycctear  héltocenlrique- 
Kepler  semblerait  avoir  laissé  subsister  ici  cette  erreur  qui  lui  était  connue, 
pour  se  coDsenFer  le  plaisir  d^ezposer  au  long  les  spéculations  physiques,  ^^ 
métapbyslquea,  qui  font  ramené  par  de  longs  détours  à  la  Térilc,  et  snx- 
quelles  il  attachait  beaucoup  d^importance,  toutes  Tainea  et  bizarres  qu^elles 
doireat  nous  paraître  aujourd'hui. 
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00  peut  aisément  le  comprendre ,  les  longitudes,  qui  dépendent  du 
m'on^ement  angulaire ,  s'en  trouvèrent  très-peu  améliorées.  Tou- 
tefois ces  nouvelles  déterminations  lai  firent  voir  que  les  distances 
prises  sar  Texcentrique  étaient  toujours  trop  grandes,  tandis  que 
Tellipse,  relie  qu'il  l'employait  y  les  donnait  constamment  trop 
petites  ;  de  sorte  que  les  longueurs  véritables  semblaient  être  in- 
termédiaires entre  ces  deux  modes  d'évaluation.  Cela  lut  fit  penser 
qu^il  fallait  réduire  à  moitié  la  difiérence  a  —  b  des  deux  demi- 
axes,  qu'il  avait  trouvée  égale  à  858,  et  l'abaisser  à  4^9-  I^ 
nécessité  de  cette  rectification  purement  empirique  fut  le  premier 
pas  qui  le  ramena  insciemment  vers  la  vérité  (*). 

Pendant  qu'il  y  réfléchissait  avec  inquiétude,  craignant,  comme 
il  le  dit  Ini-mème,  de  n'avoir  fait,  après  tant  de  peines,  qu'un  tra- 
vail futile,  fl  s'avisa  de  prendre,  dans  sa  représentation  empi- 
rique des  observations,  la  véritable  valeur  de  la  plus  grande 
équation  optique,  laquelle  est  l'angle  C  6S  de  notre ^f^.  19,  appar- 
tenant à  l'anomalie  excentrique  u ,  de  90  degrés.  Cet  angle  est  le 
complément  de  l'anomalie  vraie  CS^,  qui  d'après  le  tableau  ci- 
dessus  a  pour  valeur  84°4^'^'^  î'  ^^  P^'*  conséquent  égal  à 
5°  i7'58'',  ou  5^  18'  en  nombres  ronds.  Sa  grandeur,  supposée 
exacte,  indique  évidemment  l'intervalle  qu'il  faut  mettre  entre  le 
point  B  du  cercle,  et  le  point  b  de  l'orbite ,  pour  l'obtenir  tel  que 
l'observation  le  donne.  Or  il  en  résulte  que  le  rapport  des  cotés  C6« 
S  6,  ou  du  rayon  à  la  sécante  de  cet  angle  est  justement  celui  de 
1 00000  à  100429*  En  sorte  que  la  sécante,  ainsi  exprimée,  sur- 
passe le  rayon  de  4^9  parties.  Le  retour  imprévu  de  ce  nom- 
bre 429  frappa  Répler  comme  d'un  trait  de  lumière  (**).  Il  y  vit 
rindication  évidente  de  la  proportion  {uivant  laquelle  il  fallait 
couper  le  rayon  CB  de  l'excentrique ,  pour  obtenir  le  point  b  de 
Vorbite.  Alors,  dit-il,  représentons  la  sécante  par  le  rayon  CB 
lui-même ,  que  nous  ferons  égal  à  1 00000,  le  côté  C  b  devra  alors 
être  représenté  par  un  nombre  moindre  dans  le  rapport  de  100429 
à  1 00000,  comme  les  observations  le  prescrivent;  et  CB,  côté 


(*)  Ùe  motilui  ttella  Uartis,  êafv.  LV«  pag.  i66>  ad  calcem. 
(**)  ihid. ,  cap.  LVl ,  pop.  007. 
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droit  du  triangle  CBS ,  opposé  au  rayon  vecteur  SB  de  rcxcen- 
trique  y  sera  te  rayon  vecteur  vrai  de  Torbite,  en  b,  Képier  éteod 
aussitôt  cette  conception  à  tout  le  reste  de  Torbite.  Ainsi  j  pour  uo 
point  quelconque  m  y  le  rayon  vecteur  .S  m ,  devra  être  fait  égal  à 
MK ,  c'est-a-dire  à  la  projection  du  rayon  vecteur  excentrique  SM 
sur  le  rayon  central  MC  prolongé.  Nommant  donc  SM,  R;  Si»,  r; 
et  Al  Tangle  CMS,  qui  est  Téquation  optique  de  Texcentrique,  en 
M ,  on  aura  généralement 

r  =r  R  rosft>. 

Il  compara  tout  de  suite  les  résultats  de  cette  construction ,  avK 
la  nombreuse  série  de  distances  de  Mars  au  soleil,  qn*il  avait  n- 
ceroraent  conclues  des  observations ,  et  il  trouva  qu^ils  y  étaient 
constamment  conformes ,  dans  toutes  les  parties  de  Torbite.  LV- 
cord  était  plus  intime,  et  plus  assuré,  qu^il  ne  le  croyait  alors  lui- 
même;  car  son  empirisme  l'avait  conduit,  sans  qu^il  le  sût,  à  la 
vérité. 

En  effet,  il  est  évident  d^abord,  qu^au  point  6,  le  rayon  vecteur; 
de  rellipsiî  est  égal  à  son.  demi  grand  axe,  conséquemmeot  au 
rayon  CB  du  cercle  circonscrit.  Quant  à  Texpression  générale  der, 
si  Ton  considère,/?^.  19 ,  le  triangle  rectangle  SMK,  où  SM  est  R« 
et  CK  est  aeco%u ,  u  désignant  Tanomalie  excentrique,  on  en  dé- 
duira comme  dans  le  §  7i>,  page  175,   . 

f  4-/'COS« 

R  =^  û ; 

cos  w 

d'où  résulte,  par  substitution 

rs=fl(  I  -HdcoStt)  : 

ce  qui  est  en  efTet  Texpression  générale  du  rayon  vectenr  ellip- 
tique partant  du  foyer  S,  comme  nous  l'avons  démontre  directe- 
ment §  82  (*),  page  189. 


{*)  Daus  Pcxplication  qui  précède  les  Tables  Rudolphines, page  56,  Kepler 
reprodnit  cette  construction,  comme  offrant  un  moyen  simple  et  commode 
pour  décrire  une  ellipse  par  points.  En  effet  soit,  jig.  19,  M  un  point  quel- 
conque du  cercle  eicentrîque.  Menez  de  ce  point  rordonnée  MN  perpendi- 
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Mais  Kepler  ne  fit  pas  d'abord  ce  rapprochemunt  qui  nous  pa- 
rait si  facile.  Il  s<finb1e  moins  préoccupé  de  représenter  nuincri- 
quement  le  vrai  mouTement  de  la  planète,  qu'impatient  de  savoir 
vi  d'expliquer  \c  principe  occulte  qui  la  fait  tour  à  tour  s'éloigner 
et  se  rapprocher  du  soleil  comme  par  une  sortede  libralion  éter- 
nellement réitérée.  «  Si ,  dtt«i1 ,  Ton  trouve  impossible  d'attribuer 
*  cette  libration  à  une  faculté  magnétique  exercée  par  le  soleil 
»  sur  la  planète  à  travers  l'espace,  sans  intermédiaire  matériel,  il 
»  faudra  que  la  planète  même  soit  douée  d'une  sorte  de  percepli<»n 
'«  intelligente  ,  qui  lui  donne  à  chaque  instant  la  connaissance  des 
^  angles  et  des  distances,  pour  régler  ses  mouvements  (*);  ■  et 
il  laisse  l'alternative  à  peu  près  douteuse.  Il  ne  revient  enfin  à  l'el- 
lipse, et  ne  s'y  fixe  que  lorsqu'il  y  est  forcément  ramené  par  les 
nombres,  et  qu'il  voit  que  l'oscillation  qu'elle  engendre,  peut  se 
concilier  avec  ses  spéculations. 

86.  Telle  est  la  route  tortueuse  et  fréquemment  déviéfs  que 
Kepler  a  suivie  pour  découvrir,  et  établir  en  fait,  les  lois  naturelles 
des  mouvements  de  la  terre  ou  de  Mars  autour  du  soleil  j  lois 
d'après  lesquelles  on  peut  assigner  pour  chaque  instant,  et  pré< 
dire  d'avance ,  les  positions  relatives  de  ces  deux  corps ,  avec  une 
précision  et  une  certitude  que  l'observation  confirme  toujours. 
Lorsqu'il  fut  en  possession  de  ces  découvertes^  il  constata  qu'elles 
^'appliquaient  également  aux  quatre  autres  planètes  qui  étaient 
seules  connues  alors ,  et  il  détermina  tous  les  éléments  elliptiques, 
appartenant  à  chactme  d'elles.  Mais  cela  ne  lui  donnait  encore 

culaire  sur  AP,  et  aussi  le  ruyon  central  MC  que  vous  prolongez  iiKleliiii- 
ment.  A  celui-ci,  menez  du  foyer  S  la  perpendiculaire  SK;  et  avec  MK, 
pour  rayon,  décrirez  de  S,  comme  centre,  un  arc  de  cercle  qui  coupera  Por- 
donnée  MN,  quelque  part  en  m  ;  m  sera  un  point  de  Tellipse.  Oelambre,  en 
rapportant  cette  construction,  dans  Panalysc  qu-il  donne  des  Tables  Rudol- 
phines,  s''étODne  de  ne  l'avoir  vu  indiquée  nulle  part.  Il  n^a  pas  aperçu  que  c^é- 
^aiteelle-Ià  même,  à  laquelle  KéRier  avait  été  conduit  însciemment,  par  em- 
pirisme, dans  ses  recherches  sur  Mars;  la  môme  qui  lui  donna,  comme  par 
miracle,  la  vraie  longueur  du  rayon  vecteur  de  Tellipsc,  et  le  fit  heureuse- 
ment revenir  à  celte,  forme  débite,  dont  une  faute  de  calcul  Tavaitccaitc, 
après  ravoir  essayée  ! 

{*)  De  moiihut  Stella  Martis,  cap.  LVII,  pag.  1^6  et  378. 
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que  leurs  ifiouveoients  iadividueb  dans  leurs  orbites  propret,  sauf 
établir  entre  elles  aucune  relation.  Or,  dès  ses  premiers  pas  diBi 
la  carrière  astronomique,   Kepler  s'était  intimemeiit   pmnnli 
qu'une  telle  relation  devait  exister;  puisque  ce  ne  pouvait  pu 
être  indépendamment  de  toute  connexité ,  et  sans  être  réglés  par 
une  loi  commune,  que  leurs  mouvements  de  circulation,  tous  de 
même  sens,  sont  plus  lents  à  mesure  qu'elles  sont  plus  dktanlei 
du  soleil.  L^assujettissement  de  tous  ces  corps  à  des  rapports  ra- 
tionnels, lui  semblait  d'ailleurs  conforme  à  l'unité  de  desaeÎD  di 
potivoir  qui  les  avait  créés ,  et  ordonnés  à  leurs  places.  U  fit, 
bien  jeune ,  sur  ce  graftd  sujet ,  une  foula  de  tenlativts  nimiéri- 
ques  et  mystiques,  quUI  publia  dans  son  premier  ouvrage,  le 
Mysterium  eosmographicum ,  à  l'âge  de  vingt-six  ans.  Mais,  lei 
distances  relatives  des  planètes  et  de  la  terre  au  soleil ,  éCaînl 
alors  trop  imparfaitement  évaluées ,  pour  fournir  à  une  pareille 
recherche  des  données  suffisamment  sûres.  Tous  ses  efiforts  l'i- 
boutirent  qu'à  lui  faire  pressentir  le  but ,  et  à  l'affermir  davinlip 
dans  sa  conviction.  Vingt- deux  ans  plus  tard ,  quand  il  eut  adiefé 
son  travail  sur  Mars ,  et  découvert  les  véritables  proportioiis  d» 
orbes  planétaires,  il  revint  sut*  cette  ancienne  idée  avec  oot 
nouvelle  ardeur;  et,  à  force  de  retourner  les  nombres,  il  y  décts- 
vrit  enfin  cette  loi  simple  : 

Tj:s  carrés  des  temps  des  révolutions  de  deux  planètes  qutl' 
conques  sont  entre  eux,  comme  les  cubes  des  demi  grands  axes 
des  orbites.  Kepler  nous  dit  lui-même ,  qu'en  voyant  se  confirmer 
ainsi  le  pressentiment,  qu'il  avait  conçu  et  entretenu  depuis  tant 
d'années ,  il  croyait  rêver ,  et  avoir  fait  quelque  pétition  de  priiH 
cipe  dans  ses  calculs  (*).  Heureusement  il  tenait  bien  dans  ses 
mains  la  vérité,  non  pas  son  fantôme.  On  a  trouvé  depuis  que  la 
même  relation  existe  dans  chaque  système  de  satellites  rapporte 
à  la  planète  qui  lui  sert  de  centre. 

87.  Cette  loi  est  aujourd'hui  un  <les  fondements  de  nos  Tables 
astronomiques.  C'est  par  elle  que  Ton  prévoit,  et  que  l'on  assigne 
d'avance,  la  vitesse  propre,  ainsi  que  la  durée  des  révolutions 

(*)  Harmonices  Munâi ,  lib.  V,  pag.  189. 
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des  nottTelles  pboètes  que  Tod  découvre  »  dèi  que  Ton  a  déter- 
mine la  grandeur  de  leurs  ellipses ,  d'aprè»  Tare,  souvent  très- 
restreint,  de  ces  courbes  qa*on  leur  a  vu  décrire.  Sa  justesse  se 
irouve  constatée  en  fait,  par  ces  applications.  II  est  donc  essentiel 
d'examiner  comment  Kepler  a  pu  rétablir,  et  je  le  ferai  sur  les 
données  mêmes  dont  il  a  fait  usage.  Je  les  rapporte  ici  telles  qu'il 
les  a  présentées  dans  son  ouvrage  intitulé  y  Epitome  astronomiœ 
copernicanœ.  Mais  pour  nous  bien  assurer  que  la  loi  quUl  en  a  dé- 
duite ne  résulte  ])as  d'inexactitudes  qu^il  aurait  pu  commettre  dans 
Tappréciation  des  grands  axes  de  ses  ellipses  »  je  soumettrai  à  la 
même  épreuve  les  données  analogues  qui  ont  été  fournies  par 
des  observations  postérieures,   dans  lesquelles  le  perfectionne- 
ment des  méthodes  et  des  instruments  n*a  pu  laisser  subsister  que 
des  erreurs  très-légères,  A  cet  effet  j^emploierai  les  durées  des  ré- 
volutions sidérales  qui  ont  été  adoptées  par  Laplace  dans  la 
5'  éilition  de  V Exposition  du  système  du  monde ,  comme  étant  les 
valeurs  les  plus  précises  que  l'observation  leur  assigne  ;  et  je  kur 
associerai  les  évaluations  des  grands  axes,  obtenues  par  les  astro- 
nomes les  plus  habiles  ,  antérieurement  a  l'adoption  des  théories 
newtoniennes.   Cette  restriction  d'époque  est  logiquement  indis- 
pensable. Car,  depuis  que  la  confection  des  Tables  astronomiques 
a  été  édairée  par  les  découvertes  de  Newton ,   la  loi  de  Kepler , 
que  nous  voulons  ici  constater,  a  été  théoriquement  introduite 
dans  la  détermination  des  grands  axes  des  ellipses  planétaires , 
comme  on  le  verra  dans  le  chapitre  suivant  \  de  sorte  que  Ton 
tomberait  dans  un  cercle  vicieux ,  si  on  les  employait  pour  la  vé- 
rifier. Dans  cette  réunion  de  données  astronomiques,  je  place  la 
terre  à  son  rang  de  distance  au  soleil ,  parmi  les  planètes,  n'y 
ayant  aucffti  motif  de  la  distinguer  d'elles  quant  à  son  mouve- 
ment révolutif  ;  aiâsi  que  Kepler,  adoptant  à  cet  égard  les  idées 
de  Copernic  ,  Ta  toujours  admis  {*). 


(")  Les  élémeau  assignés  par  Kepler  aux  cinq  planètes  sont  consignés  au 
tome  II  de  son  Epiiome ,  pag.  781,  73a,  760  et  765.  La  durée  qu^il  attribuait 
%  la  révoluiiou  sidérale  de  la  terre  est  mentionnée  au  tomo  1 ,  pag.  34 1.  Je 
n^ai  fait  que  coDferiir  les  subdivisions  sc&agéstmales  du  jour  solaire  en  frao- 
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Si  Ton  prend ,  dans  les  deux  premières  colonnes  de  nombres, 
ceux  qui  appartiennent  à  deux  planètes  quelconques  ,  la  terre 
comprise ,  on  trouvera  en  effet  que  les  carrés  des  temps  de  leun 
révolutions»  et  les  cubes  de  leurs  demi  grands  axes  y  ofTrentuD 
rapport  numérique  à  peu  près  égal.  Ce  résultat,  qui  se  reproduit 
dans  toutes  les  combinaisons  que  Ton  ])eut  .faire ^  sauf  de  petits 
écarts  en  sens  divers,  comme  on  doit  en  attendre  de  détermina- 
tions  qui  ne  sauraient  être  rigoureuses ,  montre  que  l'égalité  des 
deux  rapports,  est  le  fait  réel.;  et  c'est  ce  que  Kepler  en  a  conclu. 
Toutefois,  pour  mettre  cette  induction  dans  une  complète  évi- 
dence ,  nous  la  soumettrons  à  une  épreuve  différente ,  qui  ren- 
dra plus  directement  appréciable  le  degré  de^certitude  qu*il  faut 
logiquement  lui  attribuer.  Soient  R ,  R',  a,  a',  les  éléments  rela- 


tions décimales,  pour  la  commodité  do  calcul.  Les  Taleors  des  demi  grands 
axea  rapportées  dans  rasant-dernière  colonne  sont  tirées  des  Tables  <les 
planètes  du  second  Cassini.  Mais,  pour  Jupiter  et  Saturne,  j^y  ai  joint  eelle» 
qui  avaient  été  adoptées  par  Ualley  ;  parce  que,  difiërant  sensiblement  des 
premières,  elles  serviront  h  montrer  dans  quelles  limites  les  incertitudes 
des  observations  influent  sur  la  détermination  de  cet  élément ,  et,  par  suite, 
sur  la  loi  phénoménale  que  Kepler  a  énoncée. 
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ifii  à  deux  planètes,  on  aura ,  suivant  renoncé  de  Kepler, 


x>n8équemment 


R" 
R' 

a'' 

R  — 

R' 

* 
a' 

s 

Prenons  pour  terme  constant  de  coniparaison  la  terre,  à  la- 
quelle nous  attribuerons  les  lettres  R  et  a  ;  et  donnons  successive- 
ment aux  deux  autres,  R',  a\  les  valeurs  qui  appartiennent  aux 
autres  planètes  de  notre  tableau.  Alors  dans  le  calcul ,  a  sera  tou- 
joors  égal  à  i  ;  et  Téquation  simplifiée  deviendra 

W  R  =  ^. 

Si  la  loi  énoncée  par  Répler  est  exacte ,  le  second  membre  réduit 
en  nombres,  devra  toujours  reproduire  la  révolution  sidérale  de 
la  terre.  Voici  les  résultats  de  ce  calcul  pour  les  cinq  planètes,  dé  • 
clnits  des  données  de  Kepler.  J'ai  mis  en  regard  les  résultats  a  na- 
ines que  fournissent  les  déterminations  plus  modernes,  mais 
tneore  antérieures  à  la  théorie  de  Newton  {*), 


(*)  Les  calculs  des  deux  colonnes,  ont  été  effectués  soigneusement,  avec 
i«  Tables  de  logarilhmes  à  10  décimales,  en  éraluant  les  parties  propor- 
tkMmelles  par  la  multiplication  immédiate  des  différences,  pour  passer  des 
iioad>res  aux  logarithmes  ;  et  par  la  dirision  complète  de  ces  différences  effec- 
tuée a«  moyen  des  Tables  logarithmiques  ordinaires ,  pour  revenir  des  loga- 
rilhiMs  aux  nombres.  Je  me  suis  assuré  par  un  calcul  direct,  que  ces  Opéra- 
ti^fia  M  peuvent  donner  dUncertitude  que  dans  les  unités  du  dernier  ordre 
dt  dédmalea  des  nombres  obtenus,  mémo  pour  Saturne. 
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DUlCMATtOl) 

des 
planètes- 


Mercure  V 
Venu»  Ç  . 
Mars  çf... 
Jupiter  X 
Saturne  t> 


▼ALKURS    DK    K 

Tournifs 

par  les  tloonées 

lie  Kepler. 


3G3,9ooGi  4^ 
36î,7i56i3i 
355,3261277 

3^^,8677180 


TALBUaa    DE    A 

fournies  par  lei  ilètermioatioo* 
de»  demi  (iraods  axe* 


de   J.  Cavùni. 


364,548^670 

365,2o5ioa5 
365,34^95  08 
365 ,07286  79 
365,oX568o7 


de  Ifallej. 


365,2744i4i 
365. 1453405 


Si  Ton  considère  d'abord  la  colonne  qui  est  déduite  des  données 
de  Kepler ,  aucun  des  nombres  qu'elle  contient  ne  reprodiit 
exactement  la  révolution  sidérale  de  la  terre.  Les  deux  premien 
sont  plus  faibles,  les  trois  derniers  plus  forts;  et  la  moyenne  de 
tous ,  365J,32i  pèche  dans  ce  dernier  sens.  Lorsque  Kepler  eat 
saisi  cette  relation  du  carré  des  temps  aux  cubes  des  grands  aia, 
qui  Pavait  tant  frappé ,  s'il  avait  cherché  à  la  vérifier  par  le  genre 
d'épreuve  numérique  auquel  nous  venons  de  la  soumettre,  il 
aurait  pu  croire  qu^elle  ne  s'écarte  de  la  vérité  rigoureuse  que  par 
des  discordances  occasionnelles,  légitimement  attribuables  anx 
erreurs  des  observations.  Mais  cette  explication  n'est  plus  admis- 
sible pour  nous,  qui  la  retrouvons  encore  plus  assurément  et 
uniformément  discordante ,  quand  nous  l'éprouvons  sur  des  dé- 
terminations auxquelles  on  ne  peut  attribuer  que  des  inexacti- 
tudes très-restreintes.  Toutefois  ,  en  reconnaissant  ainsi  qu'elle 
n'a  pas  une  rigueur  absolue ,  nous  lui  découvrons  un  caractère 
d'approximation,  aussi  étonnant  qu'indubitable,  dans  ce  constant 
retour  du  nombre  365  ,  égal  au  nombre  de  jours  complets  de  la 
révolution  annuelle  de  la  terre,  lequel  n'y  a  aucunement  con- 
couru. Car  ce  qui  manque  pour  le  compléter,  même  pour  Mer- 
cure, ne  répond  jms  à  une  différence  de  33  minutes  sexagési- 
males, dans  la  position  de  la  terre  sur  son  orbite  propre  ;  et  pour 
les  quatre  autres  planètes ,  celte  différence  est  beaucoup  moindre. 
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On  doit  donc ,  avec  Xépler ,  voir  ici  Tégalité  absolpe ,  comme 
exprimant  une  grancle  loi  natorelle,  marquée  et  modifiée  dans 
la  rigueur  de  ion  appUcaiion ,  par  des  influences  secondaires , 
dont  il  ftmdra  rechcrcker  les  causes  >  en  l'admettant  au  point  de 
vue  général  comme  une  vérité.  Ce  n*est  jamais  autrement  que 
Ton  parvient  k  découvrir  de  telles  lois  dans  les  recherches  expéri- 
mentales. L'ceuvre  du  génie  consiste  à  les  y  démêler  et  à  les  sai- 
sir. En  celte  occasion,  comme  dans  tant  d'autres ,  celui  de  Kepler 
ne  lui  a  pas  bit  défaut. 

88.  J'ai  maintenant  exposé  tontes  les  méthodes  d*<4)8ervation 
sur  lesquelles  repose  Tastronomie  planétaire ,  et  j^ai  signalé  les 
lois  que  Kepler  en  a  déduites ,  à  titre  de  faits.  Elles  lui  ont  servi 
pour  construire  les  premières  Tables  des  planètes  qui  aient  élé 
exemptes  d'hypothèses ,  et  elles  sont  devenues  le  fondement  de 
toutes  cdles  qui  ont  été  établies  par  les  astronomes  postérieurs. 
Mais ,  cette  universalité  d'adoption  ne  leur  a  été ,  n'a  pu  leur 
être  légitimement  donnée,  qu'après  qu'elles  ont  été  dégagées  de 
leur  empirisme  originaire ,  et  élevées  au  rang  de  vérités  méca- 
niques par  leur  concentration  en  un  seul  principe  qui  a  montré 
leur  mutuelle  dépendance ,  en  même  temps  que  les  conditions 
exactes  de  leur  applicadon  astronomique.  Ce  complément  a  été 
l'œuvre  de  Newton.  Exposer  ici  la  série  des  raisonnements ,  et  la 
chaîne  des  idées  par  lesquelles  il  est  arrivé  à  cette  grande  déduc* 
tion,  pourrait  sembler  excéder  les  bornes  scientifiques  que  je 
dois  me  prescrire.  Mais  en  restreignant  cette  exposition  à  ce  que 
l'on  pourrait  appeler  la  partie  logique  de  sa  découverte ,  je  me 
résoudrai  à  l'entreprendre,  parce  que  je  In  crois  indispensable 
pour  rassembler  sous  un  même  point  de  vue  les  travaux  que  nous 
avons  déjà  étudiés,  et  pour  nous  préparer  utilement  à  ceux  qui 
vont  suivre. 

Section  IV.  —  Résumé  des  trois  lois  de  Kepler,  en  une 
seule  loi  mécanique ^  par  Newton* 

89.  Lorsqu'on  suit  les  mouvements  des  planètes  par  des  obser- 
vations précises ,  faites  avec  les  instruments  perfectionnés  que 
nous  possédons  aujourd'hui ,  on  reconnaît  qu'aucune  des  lois  de 
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Képier  n'y  est  complètement  réalisme ,  quoiqu'elles  y  soient  tou- 
jours empreintes.  Ainsi,  d'abord,  leurs  révoJDtiaiu  ne  s'accoinplii- 
sent  pas  rigoureusement  dons  des  plans  abstraits  et  mathématiqua, 
passant  par  le  centre  du  soleil.  Prenons  pour  exemple  la  terre.  La 
positions  saccessÎTesque  son  centre  occupe  dans  l'espace,  pendui 
le  cours  d'une  même  année, se  trouTeronttoute3,ilest  vraï,ifort 
peu  prêscomprises  dans  nn  même  plan,  que  nous  appdons /'«^/^ 
tique.  Hais  des  observations  excetsivement  précises,  feront  voir  (|ur 
ce  n'est  là,  en  réalité ,  que  le  lieu  moyen ,  autotir  duquel  elle  oicîlle 
dans  de  très-petites  amplitudes  d'écart.  Après  quelques  années ,  on 
reconniùtra  que  ce  pian  idéal  ne  conserve  pas,  dans  le  ciel,  une  posi- 
tion constante;  de  sorte  que,  pour  continuer  de  l'eniployerà  tiirc 
de  fiction  géométrique,  il  faudra  concevoir  qu'il  se  déplace  cond- 
ndment  avec  une  extrême  lenteur,  emportant  la  terre  avec  loi 
Le  mouvement  ]jrapre  et  annuel  de  la  terre ,  dans  ce  plan  tniu- 
portéiS'opcrc  très-approximativement,  comme  le  prescrit  Kepler, 
sur  une  ellipse  dont  le  centre  du  soleil  occupe  un  des  foyers,  son 
rayon  vecteur  y  décrivant  autour  de  ce  centre  des  aires  propor- 
lionnelles  au  temps.  Mais  celte  courbe  géométrique  n'est,  it 
même,  que  le  lieu  moyen  autour  duquel  la  man-he  réelle  de  la  terre 
se  montre  légèrement  ondulatoire ,  son  mouvement  de  circulation 
angulaire  y  étant  aussi,  par  ïnrermittences,  iin  peu  plus  lent  on  un 
peu  plus  rapide  que  la  loi  des  aires  ne  l'exigerait.  Le  grand  axe  dv 
r<-llipse  annuelle,  quoique  toujours  dirigé  vers  le  centre  du  sideil, 
se  déplace  pri^ressivement  dans  le  plan  fictif,  par  un  mouvemeoi 
angulaire  très-lent,  et  il  s'opère  dans  l'excentricité  une  variation 
progressive  qui  est  pareillement  très-lente.  I.a  longueur  du  grand 
axe  et  la  dui'ée  de  la  révolution  sidérale  sont  les  seuls  élémenij 
qui  semblent  ne  pas  éprouver  d'altérations  durables.  On  n'y  dé- 
couvre que  de  faibles  variations  oscillatoires;  et  ce  caractère 
d'immutabilité  de  la  révolution  se  constate  à  titre  de  fait  général 
pour  toutes  les  planètes ,  les  durées  moyennes  que  leur  assigne 
Uipparque ,  ne  différant  pas  sensiblement  de  celles  que  nous  leur 
miuvons  aujourd'hui.  Des  modifications  du  même  genre,  et  de 
même  ordre ,  les  unes  temporaires  ,  les  autres  progresuves ,  s'ob- 
servent aussi  dans  les  conditions  simples  de  mouvement,  que 


y 
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Kepler  avait  assignées  aux  autres  planètes  sur  leurs  diverses 
ellipses ,  pour  lesquelles  il  avait  lui-même  constaté  le  déplacemeni 
très- lent  y  mais  toutefois  manifeste^  des  nœuds  et  des  périhélies. 
Enfin  les  carrés  des  temps  des  révolutions  sidérales  des  différentes 
planètes   ne  sont  pas  tout  à  fait  proportionnels  aux  cubes  des 
demi  grands  axes  de  leurs  ellipses  observées,  quoiqu'ils  s*écartent 
peu  de  ce  rapport ,  ainsi  qu'on  Ta  vu  il  n'y  a  qu'on  moment  par 
les  nombres.  De  tout  cela  il  résulte  qu'ici ,  comme  dans  la  presque 
universalité  des  phénomènes  naturels  qui  s'opèrent  avec  conti- 
nuité, notre  esprit  aperçoit,  d'uoe  première  vue,  certaines  lois 
générales ,  .qu'il  faut  d'abord  saisir  et  constituer  à  titre  d'abstrac- 
tion 9  en  y  ajoutant  comme  correctifs  provisoires  le.s  détails  qui 
s'en  écartent.  Considérant  alors  ces  lois  dans  leur  simplicité  idéale, 
il  faut,  s'il  se  peut,  remonter  à  la  cause  mécanique,  dont  elles  seraient 
les  conséquences  nécessaires.  Appropriant  ensuite  cette  cause  au 
problème  naturel,  avec  toute  la  généralité  d'application  qu'elle  peut 
recevoir,  il  faut  voir  si  les  effets  secondaires ,  que  l'on  avait  né- 
gligés en  l'établissant,  ne  seraient  pas  eux-mêmes  des  conséquences 
mécaniques  de  son  existence  ;  tellement  que  celle-ci  étant  admise, 
tout  l'ensemble  des  faits,  tant  généraux  que  particuliers,  doi- 
vent en  résulter  numériquement.  Cette  réduction  des  questions 
naturelles ,  ù  dépendre  mécaniquement  d'un  principe  physique, 
unique  et  général ,  est  le  dernier  terme  auquel  le  raisonnement 
humain  puisse  aspirer,  pour  assigner  ce  qu'il  appelle  leur  cause; 
et  il  ne  la  connaît  pleinement  que  là.  Les  mouvements  des  pla- 
nètes ont  été  analysés  dans  cet  ordre  logique  par  Newton,  en 
tirant,  successivement  des  principes  de  la  mécanique,  l'interpré- 
tation de  chacune  des  lois  de  Kepler,  considérées  abstractivement 
comme  rigoureuses.  Je  ne  saurais  entrer  ici  dans  les  détails  ma- 
thématiques de  cette  déduction  admirable.  Ils  sont  complètement 
exposés  dans  le  Traité  de  la  mécanique  céleste  de  Laplace,  auquel 
je  me  suis  seulement  proposé  d'introduire  le  lecteur.  Mais  j'essaye- 
rai-de  spécifier  et  de  présenter  par  ordre ,  la  nature  et  la  succession 
des  raisonnements  dont  Newton  s'est  servi,  pour  extraire,  des 
énoncés  de  Kepler,  les  conséquences  mécaniques  qu'ils  renfer- 
ment. Je  ne  ferai  ainsi  que  procéder  dès  à  présent  à  un  travail 
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qui  deviendra  toujours  nécessaire  à  ceux  qui  voudront  approfon- 
dir ces  grandes  théories;  et  j'en  retirer»  l'avantage  de  pouvoir  en 
faire  intervenir  au  besoin  les  résultats»  comme  autant  de  tbécH 
rèmes  ^  dans  l'interprétation  des  phénomènes  que  j'aurai  ohé^ 
rieu rement  à  exposer. 

90.  Au  commencement  du  livre  des  Principes,  Newton  a  éta- 
bli les  véritables  lois  du  mouvement  dans  leur  acception  la  plus 
générale.  Seulement  il  a  présenté  leurs  applications  sons  des 
formes,  en  quelques  points  différentes  de  celles  qne  nous  \tm 
donnons  aujourd'hui.  Ck^  différences  sont  peu  sensibles  dans  la 
conception  et  la  mesure  des  mouvements  rectil ignés,  soit  unifor* 
mes,  soit  continûment  variés  suivant  des  lois  quelconques.  Mail 
elles  le  sont  très-essentiellement  dans  la  manière  d'envisager  et  de 
représenter  les  mouvements  curvilignes.  Pour  ceux-ci ,  Newtaa 
substitue  aux  trajectoires  courbes  des  polygones  inscrits,  doit 
chaque  c6té  est  successivement  parcouni  en  mouvement  unifome, 
dans  un  même  intervalle  de  temps  r.  C'est  ce  que  représente  la 
fig,  32,  dont  j^emprunte  les  éléments,  même  les  lettres,  an 
livre  I  des  Principes  y  section  II,  prop.  I.  Le  premier  côté  AB  ot  ^, 
ayant  été  ainsi  décrit,  si  le  mobile  était  libre,  il  poursuivrait  sa 
route  suivant  cette  direction ,  et  y  parcourrait  une  longueur  égale 
à  r,  dans  le  même  temps  t.  Mais,  arrivé  à  Textrémîté  B,  l'action  oti 
force  externe  qui  le  sollicite ,  le  dévie  de  sa  route  par  une  impul- 
sion soudaine  (impulsic  unico ,  sed  magno)  y  laquelle  lui  imprime, 
suivant  sa  direction  propre,  une  vitesse  telle,  que,  s'il  était  sou- 
mis à  sa  seule  influence,  il  parcourrait  dans  ce  sens,  en  moupe- 
ment  uniforme ,  pendatit  le  temps  t,  une  longueur/*.  Alors,  dans 
ce  même  temps  t,  il  décrit  en  mouvement  uniforme ,  la  diagonale 
du  parallélogramme  construit  sur  les  côtés  c,/y  diagonale  qui  se 
trouve  ainsi  être  le  deuxième  côté  BC  ou  c'  du  polygone  inscrit  à 
la  trajectoire.  La  dire'ction ,  ainsi  que  la  I  ongueur  de  ce  secoml 

c 
côté  BC,  résulte  donc  de  la  combinaison  du  la  vitesse  primitive-» 

avec  la  vitesse  -,  perturbatrice  du  mouvecnent  rectilignc;  etréci- 

ê 

j)roqnement,  si  lesdeuu  côfôs  AB,BC,  sent  donnes  en  direction 


PRTSIQVX.  207 

f 

ainsi  qu*en  longueur,  la  vitesse  perturbatrice  -  9  s^en  conclut  en 

direction  et  en  intensité  par  la  construction  même.  Le  même  rai- 
sonnement s'appliqae,  de  proche  en  proche ,  à  tons  les  côtés  sui- 
vants du  polygone  inscrit ,  qui  résulte  d'une  loi  de  vitesses  don- 
née; ou,  réciproquement,  si  le  polygone  est  donné  ,  la  même 
construction  fait  connaître  la  loi  des  vitesses  qui  pourront  le  faire 
décrire.  L'emploi  direct  et  inverse  du  mouvement  polygonal  étant 
ainsi  établi  généralement,  Newton  Tidentifie,  dans  sa  dernière 
limite,  au  mouvement  curviligne  rigoureux,  en  faisant r  infi- 
niment petit.  Le  résultat  ainsi  obtenu  s^accorde  finalement  avec 
celui  auquel  on  arrive  par  nos  méthodes  modei-nes ,  au  moyen 
d'une  conception  difîérente.  Dans  celles-ci ,  prenant  de  même , 
sur  la  trajectoire  curviligne,  deux  arcs  consécutifs,  ÂB,  BG,  fig,  23, 
successivement  décrits  dans  un  même  intervalle  de  temps  infini- 
ment petit  <//,  on  considère  le  point  G  comme  donné  par  la  com- 
position de  deux  mouvements  continus.  L'un  uniforme,  et  dirigé 
suivant  le  prolongement  de  la  tangente  en  B ,  est  produit  par  la 
vitesse  p,  antérieurement  acquise,  laquelle,  si  elle  agissait  seule  sur 
le  mobile  B,  lui  ferait  décrire,  sur  cette  tangente,  la  longueur 
By  ou  pdi^  dans  le  temps  dt.  L'autre  mouvement  est  produit  par 
la  force  accélératrice  ^ ,  laquelle  étant  supposée  continue  et  finie, 
comme  toutes  celles  auxquelles  nos  calculs  s'appliquent,  agit  pen- 
dant le  temps  infiniment  petit  dt  comme  si  elle  était  constante;  de 
sorte  que ,  si  elle  sVxerçait  seule  sur  le  mobile  B,  elle  lui  ferait 
parcourir  en  mouvement  uniformément  accéléré,  suivant  sa  propre 
direction,  dans  ce  temps  </r,  la  longueur  ^^dt^^  représentée  dans 
notre  >^.  23  par  B  p,  et  que  son  expression  montre  être  infiniment 
petite  du  second  ordre,  tandis  que  la  longueur  BC  ou  B7  est  infi- 
niment petite  du  premier.  Par  la  combinaison  de  ces  deux  mouve- 
ments continus,  le  mobile  B,  après  le  temps  infiniment  petit  di^ 
se  trouve  transporté  au  même  point  G ,  où  le  conduisait  la  con- 
struction de  Newton  à  la  fin  du  temps  t  supposé  égal  à  <2r,  pourvu 
que ,  dans  l'application  des  deux  procédés  aux  mêmes  éléments 
consécutifs  infiniment  petits  d'une  même  trajectoire,  la  lon- 
gueur BV  ou  y  de  Newton,  fi  g.  22,  qui  est  censée  décrite  en  mou- 
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vement  uniforme ,  soit  prise  double  de  la  longueur  B  p  de  nos 
méthodes  modernes,  qui  est  censée  décrite  en  mouvement  unifor- 
mément accéléré.  La  nécessité  de  cette  condition  d*accord  est 
démontrée  ici  en  note  (*).  Elle  revient  à  dire  que,  dans  le  mou- 


(*  ]  J^établia  d^abord  les  deux  constractions  en  termes  finis  dans  la^.  oj. 
Je  la  limiterai  ensuite  aux  infiniment  petits,  pour  l'application.  Pftr  trois 
points  A,  B,  C  de  la  tngoctoire  que  Ton  veut  considérer,  je  fisis  passer  nue 
circonférence  de  cercle,  dont  je  désigne  le  centre  par  la  lettre  O,  et  par  p  le 
rayon.  J'appelle  la  corde  AB,  a;  la  corde  BC,  a',  et  au,  3u',  les  angles  an 
centre  qu'elles  sous-tendent.  Conformément  à  la  règle  newtonienne,  je  pro- 
longe la  corde  AB  d'une  quantité  B  c  égale  à  elle-même,  et,  tirant  la  droite 
de  jonction  C  c,  je  lui  mène  par  le  point  B  une  paratlèle  BS  sur  laqnelle  je 
prend*  la  longueur  BV  égale  à  Ce,  ce  qui  me  donne  le  parallélogramme 
nevrtonien  BcCV.  Maintenant,  pour  réaliser  sur  les  mêmes  cordes  la  con- 
struction moderne,  je  mène  en  B  la  tangente  BT'  qui  coupe  Ce  en  un  point  y; 
puis  prenant  sur  BS,  la  longueur  B^  égale  à  Cy,  je  complète  le  parallélo- 
gramme moderne  By  C  j3.  Quand  nous  i^treindrons  la  figure  an  cas  où  les 
trois  points  ABC  de  la  trajectoire  sont  infiniment  voisins,  et  les  cordes  AB, 
BC«  infiniment  petites,  la  circonférence  du  cercle  qui  les  joint  sera  oscula> 
triée  en  B  à  la  trajectoire  considérée,  et  se  confondra  avec  elle  dans  reten- 
due de  l'arc  ABC.  Les  longueurs  BV,  Bj9,  auront  alors  les  significations  mé* 
caniques,  que  Newton  et  les  géomètres  modernes  leur  attribuent  se'parément. 
Ainsi,  quand  nous  aurons  formé  l'expression  générale  de  leur  rapport  dans  la 
jîg.  34»  <I**i  o^t  établie  sur  la  condition  que  le  point  C  de  la  circonférence 
ABC  résulte  identiquement  le  même  des  deux  constructions ,  la  valeur  que 
nous  lui  trouverons  à  cette  limite  finale,  sera  celle  qu'il  faudra  Ini  assigner 
pour  que  les  deux  conceptions,  du  mouvement  polygonal  et  dn  moutemeot 
curviligne,  s^accordent  à  donner  identiquement  la  même  trajectoire  courbe, 
quand  on  les  applique  à  des  conditions  mécaniques  pareilles. 

Continuant  donc  à  raisonner  sur  la  Jig.  ^4 ,  en  appliquant  à  ses  élé- 
ments les  symboles  conventionnels  que  je  leur  ai  attribués  «  on  aura  d'a- 
bord 

AB  =  fl=3psinii;     BC  =  «'=:  2,0  sin«'. 

Mous  avons  aussi  par  construction 

Bc  =  AB  =  a. 

Des  points  C  et  c  je  mène  à  la  tangente  BT  deux  perpendiculaires  :  CP 
que  je  nomme  P,  et  cp  que  je  nomme  p.  Les  angles  respectivement  opposes 
à  ces  perpendiculaires  au  sommet  B  ont  évidemment  les  valeurs  que  fài 
inscrites  sur  la  figure.  On  en  déduira  donc 


a*  fl" 


p  —  a?inu  —  — ;       P  — a' si  II  a' = 

•i/5  2p 
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yemni  polygonal,  la  force  perturbatrice  du  mouvement  rectiligue 
doit  être  censée  imprimer  instantanément  au  mobile,  au  commen- 


Or  la  similitude  des  triangles  rectangles  cyp,  CyP  donne 

fî^  =  P  =  v>  »     conséqaemraenl     -i— ^  = j^ 


fl" 


v»y        Jr        «  Cy 


a' 


cy+Cy  forme  la  droite  totale  Ce,  égale  par  construction  à  BV.  De  m6mà 
^7  esté^ale  kBfi.  L'égalité  précédente  donne  donc 

BV       a*  -+-  «'• 

Ceit  rexpression  générale  da  rapport  que  nous  ayons  besoin  d^évaluer 

<laiiiIecaB  de  Tapplication  mécanique,  où  les  arcs  a,  a' étant  supposés  dé- 

eriti  dans  des  intervalles  de  temps  égaux  et  infiniment  petits  dt,  sont  eux- 

nteiai  inOnimeat  petits.  Cette  simultanéité  d^atténuation  tient  à  ce  que, 

<lsns  tous  les  mouvements  que  nous  obserTons  et  qui  font  Tobjet  de  dos 

calcalf,  les  longueurs  décrites  dans  des  temps  finis  sont  toujours  finies ,  ce 

Vli  exige  que  leurs  incréments  décroissent  indéfiniment  avec  ceux  du  temps 

<lDi  est  dépensé  à  les  produire.  Mais  à  cette  condition  générale  il  s^en  joint 

^6  ntre  plus  particulière.  C^est  que ,  tous  ces  mouvements  observables 

^  ctkiilablef  s^opèrent  avec  une  continuité  mathématique.  De  là  il  résulte 

<iae  ti  Ton  y  considère  deux  arcs  a,a'j  égaux  et  infiniment  petits  d'une  même 

If^eeioire;  qui  soient  décrits  donsécntivemcnt  dans  un  intervalle  de  temps 

^}  leur  différence  a'  — a,  ne  peut  être  qu'*infiniment  petite  relativement 

^ dMeaB  d'eux.  Cette  seconde  condition,  que  je  n'ai  fait  qu'énoncer,  dans 

^ texte  auquel  la  présente  note  se  rapporte,  et  dont  j^aurai  Poccasion  d'éta* 

Uir  plus  loin  la  démonstration  générale,  va  nous   fournir  le  moyen  de 

BV 
^roDTcr  la  valeur  initiale  dn  rapport  g-r»  àami  les  applications. 

15/3 

Bon  rintroduire,  faisons  généralement 

a'~~a=z^;     d'où      a  =  a*—i. 
U  en  lésnltera 

BV      «•-+-«" 


— (^)-(^)' 


B;3  a'« 

D'après  oe  qui  vient  d'être  dit  en  dernier  lien,  tous  les  modes  de  monve- 
*^t  qoe  nous  avons  à  considérer  sont  tels ,  que  lorsque  les  ares  a,  a',  tr- 

^venl  à  leur  limite  finale  de  petitesse ,  le  rapport  (  --;  j  est  infiniment  petit, 

^eoniéquecnment  négligeable,  en  comparaison  de  la  quantité  finie  a.  Celle-ei 

BV 
^pHaeradonclt  valeur  qu'il  faudra  donnera  g-r)  dans  ce  cas  final  d'ap* 
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cernent  de  chaque  (li  infiniment  petit ,  la  mcme  vitesse  que,  dii» 
le  mouvement  curviligne,  elle  ne  lui  ferait  acquérir  qo*après  avoir 
agi  continûment  sur  lui,  suivant  sa  direction  propre,  pendaot 
ce  môme  intervalle  de  temps  dt. 

J'ai  cru  cette  explication  nécessaire  pour  éviter  que  Von  ne 
confonde  ensemble  deux  conceptions  essentiellement  distinctes, 
dont  chacune  doit  être  appliquée  avec  les  éléments  déteniiiDati& 
qui  lui  sont  propres.  Mais  après  Ta  voir  donnée ,  je  n'aurai  plu 
qu'à  énoncer  les  résultats  qui  sont  communs  à  Tune  et  à  l'autre, 
sans  avoir  besoin  de  spécifier  celle  des  deux  méthodes  par  la- 
quelle ils  ont  été  obtenus. 

91.  Appliquons  maintenant  ces  principes  au  mouvement  car- 
viligne  des  planètes ,  en  les  considérant  d'abord,  pour  simpli- 
fier ,1e  calcul ,  comme  de  simples  points,  libres,  isolés  les  utf 
des  autres ,  et  parcourant  sans  obstacle  le  vide  des  cieux  ,  suppo- 
sition phy^quement  indiquée  avec  les  caractères,  sinon  d'une 
vérité  absolue,  au  moins  d'une  très-grande  approximation,  par  b 
perpétuité  séculaire,  et  sensiblement  inaltérée,  de  leurs  révdii- 
tions.  Prenons  alors  isolément  une  d'elles ,  et  donnons-liû  pour 
première  loi  abstraite  qu'elle  se  meut  actuellement  dans  un  plan 
qui  passe  par  le  centre  du  soleil.  Ce  sera  encore  une  conditkiD 
toujours  très-proche  de  la  réalité ,  et  particulièremenl  exacte ,  en 
moyenne.  La  force  accélératrice  qui  détermine  généralement  la 
marche  curviligne  de  la  planète  devra  donc  être  toujours  dirigée 
dans  ce  plan  même ,  au  moins  quant  à  la  partie  principale  et  demi-  ' 
nante  de  son  action.  Ajoutons  à  cela  cette  autre  loi,  manifestée  aussi 
très-approximativeraent  par  les  phénomènes,  que  le  rayon  vecteur 
trace  autour  du  soleil  des  aires  proportionnelles  au  temps.  Alors, 


plication,  pour  que  la  construction  newtonienne  et  la  moderne,  qae  dors 

UTODS  fait  accorder  à  donner  le  même  point  C  dans  la  f^,  24,  conserreot 

.  ce  même  accord,  quand  lc£  arcs  consécutifs  de  la  trajecloirç  auxquels  on  l« 

applique,  sont  infiniment  petits.  C'est-à-dire,  en  résumé,    qu^on  derra 

prendre  constamment 

BV  =  2B/3, 

pour  que  la  conception  du  mouTcment  curviligne ,  s^accordo  avec  celle  d» 
mouvement  poly{;onal. 
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|)ar  une  démonstration  très-simple,  si  simple,  que  je  pourrai  Tiosé- 
rer  dans  la  suite  de  cet  ouvrage,  Newton  prouve  que  la  force  accélé* 
ratrice  est  toujours  dirigée  vers  un  même  point  central,  qui  est  celui 
autour  duquel  la  proportionnalité  des  aires  a  lieu  ;  et,  par  inverse, 
il  montre  que  cette  proportionnalité  ne  saurait  exister  si  la  force 
accélératrice  n'est  pas  constamment  dirigée  vers  un  même  centre. 
Voilà  œ  dont  Kepler  avait  un  sentiment  vague,  quand  il  attribuait 
cette  importante  loi  à   Texbtence  des  fibres  magnétiques  qui, 
selon  lui,  rattachaient  les  planètes  au  corps  du  soleil.  Introdui- 
sons maintenant  la  forme  elliptique  des  orbites ,  toujours  au  même 
point  de  vue  d*une  abstraction  approximative.  En  chaque  point 
de  son  ellipse  où  la  planète  se  trouve ,  son  mouvement  actuel , 
pendant  on  temps  très-court,  peut  être  supposé  le  même  que  si 
elle  décrivait  un  très-petit  arc  d'une  circonférence  de  cercle,  qui 
serait  ofculatrice  à  la  courbe  en  ce  point.  Pour  qu'elle  se  main- 
tienne instantanément  sur  cet  arc ,  il  faut  que  la  force  centrale 
décomposée  suivant  le  rayon  du  cercle  qui  aboutit  au  point  d'os- 
culation,  ^ale,  et  contre- balance  par  son  opposition  la  force  cen« 
trifuge  inhérente  au  mouvement  circulatoire,  laquelle  tend  à  tirer 
le  mobile  hors  de  son  orbite  suivant  la  direction  de  la  normale 
locale ,  en  le  sollicitant  avec  une  énergie  proportionnelle  au  carré 
de  sa  Yitesse  de  translation  actuelle ,  et  réciproque  au  rayon  oscu- 
lateor  de  la  courbe  qu'il  décrit.  Le  calcul  étant  établi  sur  cet 
énoncé  y  voici  le  résultat  de  Newton.  Lorsque  l'orbite  est  une 
ellipse,  dont  le  centre  des  forces  est  un  foyer,  l'équilibre  des  deux 
eiforff  contraires  exige  que  Tintensité  de  la  force  centrale  varie 
réciproquement  au  carré  de  la  distance  du  centre  dont  elle  émane, 
aux  points  sur  lesquels  elle  agit.  L'ellipse  ne  pouvant  être  libre- 
ment décrite  qu'à  cette  condition ,  sa  forme  constatée  dans  les 
orbes  planétaires^  impose  nécessairement  cette  loi  de  variation  à 
la  force  émanée  du  soleil  qui  les  fait  décrire.  Arrivé  là,  Newton 
s*est  proposé  le  problème  inverse.  Supposant  qu'un  point  maté* 
riel  libre  soit  maintenu  en  mouvement  dans  un  plan  par  une 
force  accélératrice  centrale ,  qui  le  sollicite  avec  une  énergie  réci- 
proque au  carré  de  la  distance,  l'orbite  qu'il  décrira  sera-t-elle 
*•  ^nécessairement  une  ellipse?  Pour  le  savoir,  il  faut  évidemment 


,Â 
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appliquer  à  la  force  centrale,  ainsi  définie ,  le  même  mode  de  dé^ 
composition  que  précédemment ,  et  mettre  de  même  sa  composante 
normale  en  opposition  avec  la  force  centrifuge  dirigée  suivant  le 
rayon  osculateur  de  Torbite ,  en  laissant ,  cette  fois ,  indéterminée, 
la  nature  de  la  courbe  à  laquelle  ce  rayon  appartient  ;  et  lui  im- 
posant y  pour  seule  condition ,  qu'en  chacun  de  ses  points,  il 
y  ait  équilibre  entre  les  deux  efforts  qui  s*y  combattent.  Avec 
cette  inversion  de  données  «  Newton  trouva,  que,  sous  l'influence 
d'une  force  accélératrice  centrale ,  réciproque  au  carré  des  dis- 
tances, rétablissement  de  l'équilibre  exige  que  l'orbite  soit,  non 
pas  exclusivement  une  ellipse ,  mais  une  section  conique  quel- 
conque  dont  le  centre  des  forces  est  un  foyer;  ce  qui  comprend, 
outre  l'ellipse,  la  parabole,  l'hyperbole,  et  une  circonférence  de 
cercle ,  ce  dernier  cas  pouvant  être  considéré  comme  une  parti- 
cularité du  premier.  Si  l'on  imagine  que  le  point  matériel  ait  été 
mis  en  mouvement  par  impulsion ,  à  une  certaine  distance  da 
foyer  de  la  force  centrale  qui  lui  imprime  sa  marche  curviligne,  la 
variété  de  section  conique  qu'il  se  met  à  décrire ,  dépend  de  l'in- 
tensité de  l'impulsion  initiale ,  et  de  la  distance  au  centre,  où  elle 
a  été  appliquée.  Sa  direction  n'entre  pour  rien  dans  ce  résultat. 
Plus  tard  Newton  montra  que  la  parabole  est  réalisée  dans  le 
mouvement  des  comètes,  et  que  les  lois  de  Kepler  s'y  appliquent 
encore ,  en  faisant  à  leur  énoncé  les  modifications  convenables 
pour  les  adapter  à  une  ellipse  dont  le  grand  axe  sei^ait  devenu 
infini.  Le  cas  de  l'hyperbole  n'a  pas  encore  été  constaté  dans  les 
astres  jusqu'ici  découverts  {*), 

92.  Pour  compléter  ces  spéculations  il  restait  un  grand  pas  à 
fiiire.  Le  soleil  et  les  planètes  ne  sont  pas  de  simples  points,  mais 
de  vastes  corps.  Si  des  forces  accélératrices ,  agissant  à  distance, 
en  émanent,  ou  les  impressionnent,  on  ne  peut  pas  physiquement 
attacher  les  origines  ou  les  effets  de  ces  forces ,  à  des  centres  abs- 


{*)  La  démoiulralîon  de  ces  deux  propositions,  tant  de  la  directe qve  d« 
Ja  réciproque,  est  exposée  sous  une  forme  élémentaire,  diaprés  Newton, 
dans  le  Journal  des  Savants  pour  Tannéo  i85a,  pag.  522  et  suivantes.  JVm- 
pranterai  au  besoin  à  cet  écrit  les  expressions  simples  que  j''y  ai  établies. 
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traits,  n'ayant  qu'une  existence  idéale.  Il  faut  les  considérer  comme 
des  résultantes  d'action ,  individuellement  exercées  ou  ressenties , 
par  tous  les  éléments  matériels  qui  constituent  la  masse  de  chaque 
corps  ;  et  remonter  de  ces  résultantes ,  aux  composantes  molécu* 
laires,  dont  le  concours  les  produit.  Heureusement  «  la  forme  ar- 
rondie et  presque  sphérique  des  corps  planétaires,  combinée  avec 
la  petitesse  de  leurs  dimensions,  comparativement  aux  grandeurs 
des  intervalles  célestes  qui  les  séparent ,  facilite  ce  retour  pour  le 
genre  de  forces  que  Newton  avait  ici  k  leur  appliquer.  Car  il  dé* 
montra  que  des  sphères  homogènes ,  dont  toutes  les  particules 
exercent  au  dehors  des  forces  proportionnelles  à  leurs  masses 
propres ,  et  réciproques  au  carré  des  distances ,  donnent  des  ré- 
sultantes qui  suivent  la  même  loi ,  et  qui  agissent  comme  si  elles 
émanaient  de  la  masse  totale  concentrée  à  son  centre  de  figure. 
Cette  équivalence  d'effet  a  encore  lieu  pour  les  corps  composés 
de  couches  sphériques  hétérogènes  concentriques  entre  elles  ;  et, 
dans  ces  deux,  cas,  elle  est  spécialement  propre  au  mode  d'action 
que  cette  loi  suppose.  Maintenant ,  si  les  corps  planétaires  ne  sont 
pas  rigoureusement  sphériques ,  si  la  matière  dont  ils  sont  com- 
posés n'y  est  pas  distribuée  par  couches  concentriques  de  densités 
rigoureusement  uniformes ,  ces  inégalités  de  configuration  et  de 
constitution  ne  peuvent  avoir  qu'une  influence  secondaire  sur  les 
résultantes  d'action  qu'ils  exercent  aux  distances  où  ils  sont  les 
uns  des  autres  ;  car  cette  influence  serait  tout  à  fait  nulle  si  leurs 
dimensions  étaient  infiniment  petites  comparativement  à  ces  dis- 
tances ,  en  sorte  qu'ils  dussent  y  agir  comme  des  points  massifs 
mathématiques.  Négligeant  donc  provisoirement  ces  effets  secon- 
daires, pour  ne  considérer  que  la  partie  principale  de  l'action, 
les  théorèmes  de  Newton  sur  les  corps  sphériques  deviennent  légi- 
timement applicables.  Ainsi ,  dans  ce  retour  ^ux  réalités ,  la  force 
centrale  réciproque  au  carré  de  la  distance,   qui  fait  graviter 
chaque  planète  vers  le  soleil ,  reste  encore  une  conséquence  ma- 
thématique des  conditions  phénoménales,  suivant  lesquelles  nous 
les  voyons  circuler  dans  leurs  orbites  autour  de  lui.  Seulement, 
on  devra  concevoir  que  cette  gravitation  ne  s'exerce  pas  physique- 
ment, de  centre  à  centre  ,  mais  qu'elle  est  la  résultante  de  toutes 


r 
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les  actions  qui  sollicitent  les  particules  matérielles  de  la  planète 
vers  celles  du  soleil ,  suivant  la  même  loi. 

95.  Dès  que  Newton  fut  en  possession  de  ces  résultats,  il  en  fit 
une  application  qui  devait' fournir  la  vérification  la  plus  immé- 
diate comme  la  plus  frappante  de  leur  généralité.  La  pesanteur , 
qui  sollicite  incessamment  sous  nos  yeux  tous  les  corps  terrestres^ 
et  qui  les  précipite  suivant  la  verticale  quand  ils  sont  libres^  nous 
offre  l'exemple  d'une  force  accélératrice ,  émanée  d'un  corps  pla- 
nétaire y  et  s*exerçant  à  distance.  Quelle  que  soit  la  substance  et 
la  masse  des  corps  que  nous  voulions  soumettre  à  son  action , 
elle  sollicite  tous  leurs  éléments  matériels  avec  une  énergie  égale  ; 
car  elle  leur  imprime  à  tous  d'égales  vitesses  de  chute ,  quand  on 
les  soustrait  à  la  résistance  de  Tair  ;  et  ce  fait ,  depuis  longtemps 
remarqué ,  fut  constaté  de  nouveau  par  Newton ,  au  moyen  de 
procédés  dont  la  précision  aurait  rendu  sensibles  les  plus  petites 
différences ,  s'il  en  eût  existé  {*).  Alors  il  pensa  que  cette  force  tie 
gravité  qui  impressionne  également  les  particules  de  tous  les  corps 
terrestres ,   sans  distinction  de  nature ,  devait  être  du  même 
genre  que  celle  qui  retient  les  planètes  suspendues  dans  leurs  or- 
bites autour  du  soleil  ;  que  son  action  doit  s'étendre  aussi  indéfi- 
niment dans  l'espace ,  avec  une  énergie  décroissante  en  raison  du 
carré  de  la  distance ,  au  centre  de. la   terre ,  considérée  comme 
sensiblement  sphérique  ;  et  que  c'était  elle  qui ,  affaiblie  suivant 
cette  loi  k  la  distance  où  la  lune  se  trouve  de  ce  centre ,  la  rete- 
nait autour  de  la  terre,  dans  son  orbite,  en  balançant  la  force 
centrifuge  engendrée  par  son  mouvement  de  révolution  mensuel. 
Il  soumit  cette  idée  à  l'épreuve  du  calcul,  de  la  manière  sui- 
vante (**),  que  je  me  bornerai  à  reproduire  avec  les  données  dont 
il  a  fait  usage. 

Faisant  abstraction  de  toutes  les  inégalités  qui  affectent  la 
marche  de  la  lune,  il  la  considère  comme  maintenue  en  moyenne 
sur  une  circonférence  de  cercle  concentrique  à  la  terre,  ayant 
pour  rayon  ù ,  qu'elle  parcourt  d'un  mouvement  uniforme  dans 


« 


(*)  Philos,  natur,  principia  math.,  îib.  111,  prop.  VI,  théor.  VI. 
(*•)  nid.,  prop.  IV,  théor.  IV. 
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le  temps  /.  Soit  alors  u  le  petit  angle  que  le  rayoD  ?ecteur  décrit 
clans  Torbite  pendant  un  interyalle  de  temps  très-court  que  nous 
supposerons  avec  Newton  être  une  minute  sexagésimale.  Le  sinus 
verse  de  cet  an^e  aura  pour  longueur  2  ù  sin'  -  m.  Or  y  d'après 
les  démonstrations  antérieures  que  Nnirton  a  données ,  ce  sinus 
verse  exprime  l'espace  que  la  lune  décrirait  en  tombant  directe- 
ment vers  la  terre  pendant  une  minute  sexagésimale ,  si  la  vitesse 
de  circulation  qui  la  sollicite  et  l'entraîne  à  chaque  instant  sui- 
vant la  tangente  locale,  était  tout  à  coup  anéantie.  Et,  comme  la 
force  centrale  qui  agit  sur  elle  peut  toujours  être  censée  con- 
stante pendant  un  intervalle  de  temps  si  court,  l'espace  décrit 
a  A  sin'  j  u  peut  être  pris  pour  sa  mestire.  Il  ne  s'agit  plus  que  de 
révaluer. 

Si  l'on  suppose^  /  exprimé  en  minutes  ,  et  que  l'on  représente 

par  frla  demi-circonférence  dont  le  rayon  est  i ,  u  sera  — ^et\u 
sera  —  La  petitesse  de  cet  angle  permettant  de  le  confondre  avec 

son  sinus ,  l'espace  décrit  aura  évidemment  pour  longueur  — j—  • 

Dans  l'application  numérique,  Newton  admet  les  données  sui- 
vantes : 

1°.  La  terre  est  sensiblement  sphérique;  et,  d'aprèsjes  me- 
sures des  astronomes  français ,  uti  a  Gallis  definitum  est ,  son 
contour  comprend  1 23249600  pieds  de  Paris.  En  effet  c'est  l'éva- 
luation même  qui  se  déduit  de  la  longueur  du  degré  terrestre  me- 
suré par  Picard  vers  la  latitude  de  5o  degrés  ;  et,  heureusement 
pour  Newton,  elle  est  d'une  exactitude  qui  doit  surprendre  pour 
le  temps  où  elle  a  été  obtenue. 

2°.  La  distance  moyenne  de  la  lune  à  la  terre  est  de  60  demi- 
diamètres  terrestres.  Soit  donc  R  ce  demi-diamètre  et  C  la  circon- 
férence représenlce  par  le  nombre  rapporté  ri-rlessus.  On  aura 
2  tr  R  =  C ,  par  conséquent  2  tt  A  =  60  C  ;  *  et  Toxpression  de 
notre  sinus  verse  deviendra 

6o?rC 


2 16  ASTBONOMIE 

3°.  La  révolation  sidérale  de  la  lune^  est  de  27^  7*^  4^%^ 
en  minâtes  39343.  Ce  sera  donc  la  valeur  de  /. 

Pour  employer  commodément  ces  données  numériques,  00  re- 
marquera que  C  est  le  produit  des  trois  facteurs  360.6.57060, 
dont  le  dernier  est  précisément  la  longueur  du  degré  de  Picari 
exprimé  en  toises.  Alors ,  en  formant  le  logarithme  de  C  par  la 
somme  des  logarithmes  de  ses  facteurs ,  les  Tables  usuelles  sdAh 
ront  pour  effectuer  le  calcul  comme  il  suit  : 

logC=   8,0907856 

log7r=   0,4971499 

log6o=   i,778i5i3 

10,3660868 
logf>=:  9,1897350 

log  sin  verse  =1,1 7635 1 8  ;     sin  verse  =  1 5^,009. 

r 

Si  la  lune  existait  seule  avec  la  terre  dans  Tespace,  cesinftt 
verse  serait  la  mesure  de  la  force  centrale  f ,  qui  la  maintiendnil 
en  mouvement  circulaire  autour  de  la  terre  à  la  distance  A,  sup- 
posée égale  à  60  R.  Mais ,  dans  l'hypothèse  de  la  gravitation  uni* 
verselle,  que  Newton  veut  soumettre  ici  à  l'épreuve  du  calcul,  ^ 
soleil  exerce  aussi ,  sur  la  terre  et  sur  la  lune,  une  force  du  m^ 
genre ,  qui  dans  le  cours  de  chaque  révolution  lunaire ,  sollicitant 
ces  deux  corps  avec  des  énergies  inégales,  selon  leur  inégale  proxi- 
mité de  son  centre,  produit  en  moyenne  un  effet  contraire  à  la 
force  centrale  ç.  Conséquemment ,  la  résultante  réelle  qui  sou- 
tient la  lune  à  la  distance  moyenne  où  elle  circule,  est  moindre 
que  (p  d'une  certaine  quantité  que  Newton  évalue  à  î^jxîf\ 
qui  la  réduit  à  ffy—  ?  (*)•  D'après  cela  le  sinus  verse  i5p,oo9i 


(*)  Principia,  lib.  HT,  prop.  III  et  corollairo.  Le  calcul  exact  donne poof 
cette  réduction  une  quantité  moitié  moindre,  c^est-à-dire —y,  ou  th' 
comme  Laplace  ledit:  Expos,  du  ^slème  du  Monde,  lib.  IV,  chap.  V,  <* 
Ifc'c.  cèl.,  liv.  II,  §  5.  Nous  retrouverons  cette  môme  valeur  en  traitant  d* 
la  théorie  de  la  lune.  La  duplication  faite  par  Newton  ne  peut  pas  être  attri- 
buée au  mode<révaluatioii  exigé  par  lo  mouvement  polygonal,  puisqu'il»'*?'* 
du  rapport  de  doux  forces  entre  elles,  qui  doit  rester  lo  même,  dequel<I*'^ 


\ 
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ciui  se  conclut  du  mouvement  de  circulation  observé,  donne  seu- 
lement la  mesure  de  cette  force  réduite  ;  et ,  pour  avoir  la  véri- 
table ,  il  faut  la  multiplier  par  la  fraction  inverse  firlfs^^^l^ 
porte  à  15^,09344  ou  i5p  iP**  i^  ^.  C'est  aussi  le  résultat  de  New- 
ton y  qui  toutefois  omet  dans  le  premier  calcul  une  autre  correc- 
tion également  nécessaire,  comme  on  le  verra  plus  tard. 

Maintenant ,  admettons  qu'en  agissant  sur  des  corps  plus  rap- 
procbés  du  centre  de  la  terre,  la  force  accélératrice  f  s'accroisse 
réciproquement  au  carré  de  la  dbtance  à  ce  centre,  alors,  à  ïa 
surface  de  la  terre  où  cette  distance  est  i ,  tandis  qu'elle  est  60 
dans  la  région  de  la  lune,  l'espace  qu'elle  fera  décrire  aux  corps 
en  chute  libre,  pendant  i  minute,  sera  égal  à  celui-là,  multiplié  par 
60',  ou,  pouvant  la  considérer  comme  constante  pendant  un  inter- 
valle de  temps  si  court ,  elle  fera  décrire  en  i  seconde  cet  espace 
même  i5p  iP^  i*-~,  puisque,  dans  le  mouvement  rectiligne  produit 
par  une  force  accélératrice  constante,  les  espaces  décrits  sont 
proportionnels  aux  carrés  des  temps  écoulés.  «  Or,  dit  Newton , 
H  d'après  les  expériences  d'Huyghens  sur  les  oscillations  des  pen- 
»  dules,  les  corps  graves,  tombant  en  chute  libre,  sous  la  lati- 
«   tude  de  Paris,  décrivent  dans  1%  i5p  i>*^i^  |.  Ainsi  la  force 
»   qui  relient  la  lune  dans  son  orbite,  étant  ramenée  à  la  surface 
»  de  la  terre ,  s'y  trouve  égaie  à  la  force  que  nous  appelons  la 

>  gravité;  et  par  conséquent  elle  est  cette  gravité  même.  Car 

>  nous  ne  pouvons  connaître,  et  caractériser  les  forces  que  par 
»  .leur  puissance  et  leur  mode  d'action.  »  . 


manière  qu*on  les  évalue  iodivlduellement.  Mewton  me  parait  nous  donner 
lai>roéme  la  clef  de  ce  mystère  quand,  pour  justifier  Temploi  de  ia  corree* 
lion  jfr,  il  renvoie  au  coroU.  11  de  la  prop.  XLV  du  livre  I,  qui  est  celle 
où  il  a'cherclié  à  calculer  le  mouvement  imprimé  à  Ta pogée  d^uue  ellipse 
planétaire,  par  la  force  perturbatrice  émanée  d^une  autre  planète.  Car  vou- 
lant alors,  sana  le  dire,  faire  une  application  de  cette  théorie  au  mouvement 
de  la  lune  troublée  par  le  soleil ,  il  attribue  à  la  force  perturbatrice  sa  vraie 
valeur  7^7,  ce  qui  ne  lui  donne  qu^à  peu  près  la  moitié  du  mouvement  réel 
de  Tapogée  lunaire.  Or,  ne  sachant  pas  que  cette  discordance  tient  à  Tin- 
suffisance  de  la  première  approximation  à  laquelle*  il  se  bornait,  il  a  pu 
poncer  que,  dans  Tapplication  au  problème  du  liv.  111,  prop.  111,  il  serait 
plus  jatte  de  doubler  la  fraction  nr  pour  s^approchcr  davantage  de  la  réalité. 
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Cette  démonstration  est  d'une  simplicité ,  et  d'une  riguenr  lo- 
gique y  également  admirables.  Mais  il  y  manque  plusieurs  détaib 
que  Newton  ne  pouvait  pas  connaître ,  et  d'autres  y  sont  impar- 
faitement appréciés.  Comme  elle  a  une  importance  fondamentaiei 
Laplace  Ta  reprise,  avec  une  bien  plus  minutieuse  recherdie  de 
précision )  dans  la  Mécanique  céleste,  livre  II,  §  9;  puis  encore 
au  livre  VU,  §  19;  après  quoi,  Damoiseau  est  encore  revenu  mt 
cette  détermination  dans  le  §  1 2  de  son  grand  travail  sur  la  ihéa- 
rie  de  la  lune ,  inséré  au  tome  I^'des  Mémoires  des  sapants  éinuh' 
gers  publiés  par  l'Académie  des  Sciences.  On  est  ainsi  parvene  i 
obtenir  un  accord  si  proche  entre  l'intensité  de  la  pesanteur  qui 
s'observe  à  la  surface  de  la  terre ,  et  celle  qui  se  déduit  du  rooo* 
vement  révoludf  de  la  lune,  qu'en  l'admettant  comme  unftit 
physique ,  on  a  pu  renverser  1^  problème ,  et  tirer  de  là  réfa- 
luation  de  la  masse  de  lu  lune  d'après  la  grandeur  observée  dek 
parallaxe  lunaire,  ou  inversement.  Toutefois,  bien  que  ces  dé- 
ductions soient  théoriquement  très-légitimes ,  elles  ne  sannîeat 
être  considérées  comme  fournissant  des  nombres  absolument  ri- 
goureux et  définitifs ,  à  cause  des  petites  incertitudes  qui  resMt 
encore  sur  plusieurs  éléments  du  calcul  ;  par  exemple,  sur  la  gnoH 
denr  absolue  du  rayon  terrestre  et  la  longueur  du  pendule  à  fé- 
condes sous  une  latitude  assignée  ;  deux  données  que  les  irréga- 
lantes de  la  figure  de  la  terre,  et  de  sa  constitution  locale,  peuvent 
rendre  accidentellement  quelque  peu  inégales  en  divers  points  da 
contour  d'un  même  parallèle,  comme  on  l'a  reconnu  de  nos  joars. 
Newton  n'avait  que  des  appréciations  bien  moins  sûres  encore 
de  ces  éléments  de  son  calcul  ;  et  l'accord  numérique  de  son  ré- 
sultat, avec  le  pendule  d'Huyghens ,  ne  se  trouve  aussi  rigon- 
reux  qu'il  le  présente  que  par  drs  compensations  fortuites  de 
petites  erreurs.    Toutefois ,    indépendamment   de  cette  rigueur 
factice  dont  l'apparence  était  ])eut-étre  nécessaire  pour  les  con- 
temporains ,  la  connexion  si  intime,  qui  se  trouvait  ainsi  exister 
entre  la  force  centripète  qui  retient  la  lune,  et  la  gravité  terrestre 
affaiblie  en  raison  du  carré  des  distances,  rendait  l'identité  pbj' 
sique  de  ces  deux  forces  évidente  et  indubitable ,  ce  qui  était  le 
fait  capital  d'une  importance  immense,  que  Newton  voulait  établir. 
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94.  Ceci,  ai^liquc  aux  autres  corps  planétaires^  que  la  forme 
<ie  leurs  orbites ,  et  les  variations  de  leurs  vitesses  angulaires, 
prouvent  être  régis  par  des  forces  centrales ,  soumises  à  la  même 
loi  de  décroissement ,  montrait  par  une  analogie  manifeste ,  qu'ils 
sont  retenus  autour  de  leurs  centres  de  circulation  respectifs, 
<x>mme  la  lune  l'est  autour  de  la  terre,  par  des  forces  partant  de 
œs  centres ,  et  s'exerçant ,  comme  la  gravité  terrestre ,  à  travers 
l'espace,  sur  tous  les  éléments  matériels  du  corps  excentrique 
avec  une  énergie  réciproque  au  carré  de  sa  distance  au  corps 
œntral.  Or  c'était  là  un  phénomène  complexe,  que  Newton  dut  et 
sut  habilement  analyser ,  sans  quoi  les  applications  de  ses  pre- 
mières découvertes  se  seraient  trouvées  fausses  et  improductives. 
Mais  son  génie  physique ,  non  moins  puissant  que  son  génie  ma- 
thématique ,  lui  en  fit  voir  immédiatement  l'interprétation  exacte. 
C*est  un  fait  général  d'expérience  ,  et  une  loi  générale  de  mouve- 
ment posée  par  lui-même,  que  toute  action  mécanique  exercée  par 
un  corps  matériel  sur  un  autre,  est  accompagnée  d'une  réaction 
égale  et  de  sens  contraire.  Cela  s'observe  même  dans  les  cas  où 
Faction  est  transmise  à  travers  l'espace ,  sans  apparence  de  com- 
munication par   des  intermédiaires  pondérables  ou  tangibles. 
Ainsi,  lorsque  l'aimant  impressionne  à  distance  le  fer  doux  et 
l'attire ,  il  en  est  lui-même  réciproquement  attiré  avec  une  égale 
énergie.  Car  si  l'on  place  un  morceau  de  l'un  et  un  morceau  de 
l'autre ,  sur  des  disques  minces  de  liège  et  qu'on  les  dépose  sur 
la  surface  d'une  eau  tranquille  où  ils  puissent  flotter  en  liberté , 
on  les  verra  d'abord  se  rapprocher  mutuellement  avec  d'inégales 
vitesses  de  transport.  Mais  quand  leurs  disques  se  seront  joints ,  et 
tournés  dans  les  positions  où  les  centres  d'action  se  trouvent  à  la 
moindre  distance  possible ,  le  système  restera  en  repos  ;  la  résul- 
tante des  efforts  contraires  qui  tendent  à  le  mouvoir  étant  rendue 
nulle  parleur  exacte  égalité.  De  même ,  quand  un  corps  électrisé 
en  attire  ou  en  repousse  un  autre ,  il  est  pareillement  attiré  ou  re- 
poussé par  lui  ;  et  si  on  les  met  dans  les  conditions  où  ils  puissent 
librement  se  mouvoir  sous  ces  influences  mutuelles ,  on  les  voit 
se  rapprocher  simultanément  l'un  de  l'autre,  ou  se  fuir  simulta- 
nément. Celte  égalité  générale  de  la  réaction  à  l'action  est  la  troi- 
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sièmc  loi  de  mouvement,  que  Newton  établit  par  une  multitiukf  de 
preuves  expérimentales ,  dans  les  premières  pages  du  livre  des 
Principes,  En  l'appliquant  aux  effets  de  gravitation  céleste  qu'A 
avait  analysés  y  il  en  conclut  et  dut  en  conclure,  que  dans  ces 
phénomènes ,  les  planètes  doivent  réagir  sur  le  soleil ,  comme  k 
soleil  agit  sur  elles ,  la  lune  sur  la  terre  comme  la  terre  sur  la  Inné, 
et  généralement  chaque  système  de  satellites  sur  leur  planète  cen- 
traie  comme  celte  planète  sur  eux  ;  de  manière  qu'en  chaque 
les  deux  corps  mutuellement  impressionnés  dussent  se  faire 
proquement  équilibre,  dans  le  contact,  s'ils  y  étaient  placés  dans 
l'état  de  repos.  Il  avait  aussi  prouvé  que  toutes  ces  forces  de  gra- 
vitation s'accordaient  à  varier  d'intensité  aux  diverses  distances, 
suivant  une  même  loi.  Mais  cela  laissait  encore  incertain  si  elles 
étaient  physiquement  de  même  ou  de  différente  nature ,  et  si  leur 
action  s'exerçait  avec  une  énergie  absolue ,  égale  ou  inégale  entre 
ces  divers  coi*ps,  quelle  que  fût  la  matière  <qni  les  composât.  LiCs  ac- 
tions électriques  et  magnétiques ,  par  exemple ,  présenteoC  cette 
communauté  de  lois  entre  elles  et  avec  la  gravitation  céleste, 
quoique  étant  physiquement  différentes,  puisqu'elles  peuvent  im- 
pressionner certains  corps  et  non  pas  d'autres.  Toutefois ,  la  si- 
militude des  lois  de  mouvement  que  suivent  les  diverses  planètes 
aux  diverses  distances  du  soleil ,  la  reproduction  des  mêmes  ana- 
logies dans  les  mouvements  des  systèmes  de  satellites  autour  de 
leur  planète ,  enfin  l'égalité  de  pouvoir  que  la  pesanteur  terrestre 
exerce  sur  les  matières  de  nature  quelconque  et   sur  la  lune 
même,  tout  cela  rendait  on  ne  peut  plus  vraisemblable,  qu*il  ne 
se  manifestait  réellement  dans  ces  divers  effets  qu'une  seule  et 
même  force ,  inhérente  aux  particules  matérielles  qui  constituent 
Tuniversalité  des  corps  planétaires.  La  troisième  loi  de  Kepler, 
en  vertu  de  laquelle  les  carrés  des  temps  des  révolutions  des  pla- 
nètes sont  proportionnels  aux  cubes  de    leurs  moyennes  dis- 
tances au  soleil,  fournit  à  Newton  le  moyen  de  démontrer  cette 
identité. 

9tf.  La  démonstration ,  dans  le  cas  où  les  orbites  sont  drca- 
laires,  est  tellement  simple,  que  je  crois  devoir  Texposer  id;  et  je 
le  ferai  d'autant  plus  volontiers  que  la  formule  à  laquelle  on  arrive 
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est  idendquement  la  même  que  Vou  obtient  pour  les  orbites  ellip- 
tiques, par  une  analyse  plus  savante.  Quant  aux  principes  de  mé« 
canique  analytique,  sur  lesquels  notre  calcul  reposera ,  j'adopterai 
Texposition  parfaitement  judicieuse  et  précise  que  Poisson  en  a 
donnée  dans  la  deuxième  édition  de  son  Traité  de  Mécanique, 
pages  463-4^  »  auxquelles  je  renverrai  le  lecteur  ;  me  bornant  à 
spécifier  ici  en  note  quelques  détails  antérieurs ,  dont  il  faut  tou- 
jours avoir  présentes  à  l'esprit  les  définitions  exactes ,  pour  dis- 
tinguer clairement  ce  qu'ils  apportent  d'éléments  positifs  ou  con- 
Tcntionnels ,  dans  les  applications.  Du  reste,  si  l'on  juge  à  propos 
de  recourir  à  ces  notes,  il  suffira  de  le  faire  après  avoir  lu  en  entier 
le  paragraphe  suivant,  qui  contient  tous  les  énoncés  qu'elles  sont 
destinées  à  éclaircir. 

Mettons  d'abord  en  présence  le  soleil  et  une  seule  planète ,  par 
exemple  Mars,  tons  deux  à  l'état  de  reposa  puis  les  abandonnant 
à  la  seule  influence  de  leur  attraction  mutuelle ,  qui  les  portera 
l'un  vers  l'autre,  analysons  et  spécifions  les  conditions  géné- 
rales de  ce  mouvement.  Pour  cela  désignons  par/*,  la  force  accé- 
lérairice,  que  l'unité  de  masse  d'un  de  ces  corps ,  exercerait  sur 
l'unité  de  masse  de  l'autre  en  vertu  de  leur  attraction  mutuelle,  si 
ces  éléments  matériels  étaient  mis  ainsi  en  présence  à  la  distance  i 
choisie  arbitrairement ,  sous  la  seule  réserve  que  leurs  dimensions 
propres  soient  insensibles^  comparativement  à  sa  grandeur  (^). 


(*)  Pemplole  \e\  le  moi  force  aceélératrice ,  dans  le  sens  qae  les  analystes 
lai  donnent  généralement  aujourd'hui,  quoique,  ainsi  queNewton  le  fait  obser- 
ver an  commencement  du  livre  des  Principes  (definiiio  IV),  il  fût  plus  juste  de 
remployer  exclusivement  pour  désigner  Tac <ion  externe  qui  imprime  le  mouve- 
ment et  non  pas  le  mode  de  mouvement  imprimé.  Ces  modes  divers,  qui  seuls 
se  manifestent  h  nos  sens  par  Tobservation,  et  font  Tobjet  de  nos  mesures,  se 
distinguent  entre  eux,  par  l'incrément  infiniment  petit  dv  do  vitesse  que 
Tunité  de  masse ,  également  impressionnée  dans  tons  ses  points  mathéma- 
tiques, se  trouve  avoir  acquis,  après  que  Vactton  qui  Tincite,  s'est  exercée 
sur  elle,  pendant  Tintervalle  de  temps  infiniment  petit  A,  soit  quand  cet 
élément  de  masse  est  déjà  en  mouvement,  soit  quand  il  est  en  repos.  Lorsque 
la  force  accélératrice,  prise  théoriquement,  au  sens  des  analystes,  est  con- 
stante, Tinerément  <&*  est  constant,  par  définition,  pour  le  môme  dt ,  à  toutes 
les  époques  du  mouvement.  Ainsi  Tespace  que  cet  incrément  de  vitesse, 
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J'entends  ici,  par  unités  de  masse  y  des  quantités  de  matàèn 
inerte^  de  nature  quelconque ^  physiquement  définies  ,  qui,  étant 


ferait  parcourir  à  Tunilô  do  masso ,  pendant  le  icaips  i,  on  mouvement  ani* 

forme,  espace  qui  serait  proportionnellement  -j-y  aura  aussi,  à  tootes  ea 

époques,  une  Taleur  constante^.  Do  plus,  à  cause  de  la  consiance  des^, 
lorsque  la  force  accélératrice  caractérisée  par  cette  constance,  est  eaaà 
agir  ainsi  continûment  suivant  une  môme  direction   rectiligne  pèndanlla 
temps  quelconque  f,  la  vitesse  finale  produite  par  la  somme  de  toutes  la 
impressions  successives ,  est  /^  ;  do  sorte  que  si  Piinitc  de  masse  se  moofiit 
ultérieurement  avec  cette  seule  vitesse  acquise,  elle  décrirait  pendant  le 
temps  1  l'espace  ^,  et  dann  le  temps  dt  Tespace^^b ,  ce  qui  est  coofimM  à 
la  signification  que  nous  avons  primitivement  donnée  à  la  constante f.  Mili 
comme  la  communication  des  incréments  àsf  est  successive,  et  que  rindlfr' 
tlon  produite  par  chacun  d'eux,  ii^agit  que  pendant  une  portion  progressif»- 
ment  moindre  du  temps  total  f ,  on  démontre,  par  les  limites,  que  Taipses 
réellement  décrit  en  ligne  droite  pendant  ce  même  temps  t,  sous  leoftia* 
pressions  réunies,  est  l^c*,  coifséquemment  dans  le  temps  t,  \g\  etdaoïli 
temps  Jf ,  \fiàt*.  Telles  sont  les  lois  du  mouvement  rectiligne  que  les  fés* 
mètres  appellent  uniformément  accéléré.  L'action  physique  qui  précipltsl* 
corps  vers  le  centre  de  la  terre,  suivant  la  verticale  de  chaque  lieu,  et  qss 
Ton  appelle  la  pesanteur  ou  la  fp-avité  terrestre,  leur  imprimo  un  médite 
mouvement  conforme  à  cette  conception  théorique ,  quand  on  les  i^MMit 
entre  des  limites  de  parcours  trcs-restreintes ,  comparativement  &  leur  dis- 
tance absolue  nu  centre  Je  la  terre.   Ce  fait ,  constaté  d'abord  par  Gslilêe, 
a  été  confirme  depuis  par  des  expériences  qui  le  rendent  indubitable,  etqti 
font  connaître  pour  chaquo  lieu  ,  la  valeur  do  la  constante^,  exprimée  es 
mètres,  ou  dans  toute  autre  unité  <Io  distance  que  l'on  veut  choisir.  Msio- 
tenant,  pour  loul   autre  mode  do  mouvement,  où  la  farce  accélératrice d? 
sera  plus  constante,  mais  variable  avec  lo  temps  f ,  l'incrément  de  vitesse  i'i 

dv 
variera  à  chaque  instant,  et  le  rapport  -7-  ou  ^,  sera  une  certaine  fonction 

de  (,  propre  à  chaque  mode  de  mouvement  considéré;  ce  qui  fournira  gésé* 
ralement  un  caractère  distinctif,  par  lequel  on  pourra  comparer  tous  csi 
modes  entre  eux.  Mais,  quand  on  limite  cette  application  aux  mouvemeoU 
opérés  par  des  causes  physiques,  lesquels  font  Tobjet  spécial  de  nos  obser- 
vations et  de  nos  calculs ,  il  faut  pour  la  rendre  complète ,  y  joindre  deox 
particularités  qui  achèvent  de  les  définir.  La  première,  c'est  que  si  Ton  con- 
sidère leurs  effets  sur  l'unité  do  masse  partant  du  repos,  les  vitesses  impri'  , 
mécs  Vy  et  les  espaces  x  décrits  en  lignes  droites  après  un  temps  fini  <,  lost 
toujours  finis.  La  seconde,  c'est  <|ue  dans  touto  la  durée  de  ces  mouvemeoU) 
depuis  leur  origine ,  soit  que  la  force  accélératrice  s'y  montre  progressive' 
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placées  dans  les  deux  plateaux  d*une  balance  à  bras  égaux ,  se 
feraient  motueUement  équilibre  sous  Finflnence  de  la  force  ap* 


ment  croîMante,  décroissante,  ou  constante,  le  rapport  3-9  ou  fi',  y  Tari» 

ut 

contini^Dient,  par  nuances  Insensibles,  sans  présenter  dHntermittences 
occasionnelles  qni  le  rendent  nul  pendant  plusieurs  dt  consécutifs.  Diaprés 
cela ,  conformément  à  Tesprit  du  calcul  infinitésimal ,  et  par  analogie  aTee 
ce  qui  se  fiit  dans  la  théorie  des  courbes ,  on  peut  se  représenter  physique- 
ment chacun  de  ces  mouvements  divers,  comme  opéré  par  une  force  aocélé- 

dv 
ratrice^ou^,  qui  reste  constante  pendant  chaque  intervalle  de  temps 

infiniment  petii  <f<,  et  qui  varie  dans  une  proportion  infiniment  petite  quand 
on  passe  de  ce  dt  à  celui  qui  le  suit  ou  à  celui  qui  le  précède.  On  pourra 
alors,  à  tout  instant,  évaluer  Ténerçie  actuelle  de  ces  forces,  coroparati* 
vement  à  celle  do  la  gravité  terrestre,  en  Pappréciant  par  le  rapport  des  vi- 
tesses /^  Ji ,  ^/  respectivement  imprimées  à  Punité  de  masse,  après  le  temps 
infiniment  petit  JC;  ou  encore  par  le  rapport  des  espaces  \g'dt*^  ig^^*y  ^' 
criis  en  mouvement  uniforme  accéléré  pendant  le  même  temps,  ce  qui  con- 
duit au  même  résultat.  Seulement,  quel  que  soit  celui  des  deux  modes  que 
Ton  adopte,  il  faut  appliquer  le  même  à  toutes  les  forces  accélératrices 
que  Ton  vent  comparer  entre  elles  et  à  la  gravité  terrestre  dans  on  même 
calcul. 

Maintenant,  pour  évaluer  les  espaces  que  Tunité  de  masse,  partant  du 

repos,  aura  parcourus  en  mouvement  rectiligne,  après  un  temps  quelconque 

fini  t,  dans  ces  modes  diversement  variés  de  transport,  mesurons  ces  espaces, 

depuis  son  point  de  départ  sur  la  direction  de  la  droite  qu''elle  suit.  Soient 

généralement  x  Pespace  qu^ello  se  trouve  avoir  ainsi  parcouru  après  le 

temps  <,  f  sa  vitesse  actuellement  acquise,  et^  la  valeur  actuelle  du  rap- 

dv 
port  ~  Pendant  Pinlerralle  de  temps  infiniment  petit  dt  quiauivra,  x  s'ao- 

croftra  d''ooe  quantité  dx,  qu''il  s''agit  d*éva1uer.  Or  ce  dx  se  composera  de 
deux  partiea  distinctes,  savoir  :  vdt  qui  provient  de  la  vitesse  v  précédem- 
ment acquise;  puis  j^dt*  que  la  force  accélératrice  agissant  avec  son  éner- 
gie actuelle  aura  fait  décrire  en  mouvement  uniformément  accéléré  pendant 
le  tempa  dt.  On  aura  donc  on  somme 

dx^vdt-^i^dt*. 

Or,  dans  les  modes  de  mouvements  physiques,  que  nons  considérons  ici, 
le  temps  t  étant  supposé  fini ,  v  ou  f' sont  des  quantités  finies.  Diaprés  cela, 
dt  étant  infiniment  petit,  le  produit  vdt  est  un  Infiniment  petit  du  pre- 
mier ofdre,  et  le  produit  \t!'dt*  est  un  Infiniment  petit  du  second,  qui  doit 
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pelée  pesanteury  qui  fait  tomber  les  corps  vers  la  surface  de  b 
terre ,  suivant  la  verticale  locale ,  quand  ils  sont  abandonnés  li- 


élre  comparativement  néglige.  On  aura  donc  simplement  alors 

dx 
'  dt 

d*x  dv         d^x 

En  prenant  dt  constant ,  dv  sera  -^  >  et  le  rapport  -j-  ou  -j^  repréMO- 

tera  la  valeur  actuelle  du  coefficient^  qui  caractérise  le  mode  de  mouYemaat 
considéré,  et  qui  est  immédiatement  comparable  au^  de  la  pesanteur  ter- 
restre. Dans  le  langage  des  analystes ,  on  appelle  habituellement  ce  rtp- 

d^  X  H 

port  -Tï-  9  la  force  accélératrice.  Mais  ce  n^eat  là  qu^ue  abréviation  qo^il 

faut  toujours  interpréter  dans  son  véritable  sens. 

En  supposant  les  espaces  x  et  les  temps  ( ,  évalués  respectivement  en  ni 

tés  de  leurs  espèces  propres  comme  on  doit  toujours  le  concevoir)  le  np* 

d^x 
port  -jY  ^^  ^  ^^  ""  nombre  abstrait,  qui  exprime  le  nombre  d'anités  de 

distance  contenues  dans  fj^  et  il  se  trouve  ainsi  comparable  au  nombre  d^ 
nités  pareilles  contenues  dans  ^. 

Dans  renoncé  préliminaire  que  j^ai  emprunté  à  Poisson,  le  symbole/ 
désigne  le/^  de  la  force  accélératrice  engendrée  par  Tattraction  de  TaBilé 
de  masse  sur  Punité  de  masse,  lorsque  ces  deux  unités  sont  mises  en  présence 
à  la  distance  i . 

Les  deux  particularités  sur  lesquelles  je  me  suis  fondé  ^  pour  considérer 
la  force  accélératrice  comme  constante  pendant  chaque  dt  infiniment  petit, 
dans  le  mode  de  mouvement  auquel  nous  rappliquions,  sont  également  celles 
sur  lesquelles  Newton  (/>e  moia^  lemma  X)  établit  la  proposition  suiraatej 
qui  conduit  à  la  môme  conséquence  : 

«  Si  un  corps  est  mû  par  une  (orcc  Jinic  quelconque,  soit  constante  et 
a  invariable,  soit  continûment  croissante  ou  décroissante,  les  espaces  déeriu 
M  à  Toriginedu  mouvement  sont  proportionnels  aux  carrés  des  temps  (etlei 
»  vitesses  sont  proportionnelles  aux  temps),  j» 

Pour  démontrer  cette  proposition  Newton  suppose  le  mouvement  reeti- 
ligne  et  la  vitesse  initiale  nulle.  Il  construit  alors  le  lieu  curviligne  dei 
temps  et  des  vitesses ,  représenté  par  Téquation 

et  il  prend  Pespacc  décrit 


=i 


vdt. 
o 


Alors,  le  mobile  partant  du  repos,  le  lieu  des  vitesses,  à  Toriginedu  non- 
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brement  à  son  action;  et  j'appellerai  conventionnellemenl,  masses 
égaies  on  inégaies,  des  multiples  égaux  ou  inégaux  de  ces 
mêmes  unités  (*).  Enfin,  pour  ne  rien  laisser  d*obscur,  dans  ces 


Temant  ,  colacide  avoc  la  tangente  initiale,  ce  qui  donne  le  résultat 
énoncé. 

Cette  démonstration  ^métrique  peut  se  traduire  en  analyse,  comme  il 
suit  : 

/t  étant  continue,  «t  restant  toujours  flnie  pour  un  temps  fini^  si  cê 
temps  est  i  et  que  la  vitesse  initisie  v^  soit  supposée  nulle,  on  aura,  par  la 
formule  de  Maclaurin , 

Diaprés  le  second  des  deux  caractères  attribues  à/<,  c  étant  fini,  aucun 
des  coefficients  ne  pourra  devenir  infini;  et  aussi  en  vertu  de  la  continuité 
à^fty  aucnn  ne  pourra  être  nul  si  tous  les  autres  ne  le  sont. 

Cette  expression  générale  de  ¥  étant  substituée  dans  « ,  il  en  résulte 

Dans  les  premières  phases  du  mouvement  t  étant  très-petit ,  ces  dévelop*- 
pements  se  réduisent  à  leur  premier  terme,  ce  qui  démontre  la  proposition. 

(*)  D%  toutes  les  forces  accélératrices,  la  gravité,  ou  pesanteur  que 
nous  vojoos  s^exerccr  à  la  surface  de  la  terre,  est  une  de  celles  dont  les 
caractérta  noot  sont  les  plus  immédiatement  nécessaires  à  constater,  parce 
qall  n^exlste ,  sur  cette  terre  où  nous  sommes ,  aucun  corps  qui  n'y  soit 
sooaif.  Elle  les  précipite  tous  vers  son  centre,  suivant  la  verticale,  quand 
ils  sont  abandonnés  h  eux-mêmes  sans  vitesse  initiale;  et  Fimprcssion 
qu^ils  en  reçoivent  se  réitère  continûment  dans  le  même  sens  pendant 
qo^ils  tombent;  car  leur  mouvement  de  chute,  au  lieu  d^élre  uniforme, 
va  SMS  cesse  en  s^accélérant.  Elle  agit  indistinctement  sur  tous  ces  corpe 
avec  umè  énergie   égale   quelle  que  soit  leur  substsnce,  car  si  on   les 
soustrtU  &  la  résistance  de  Tair,  en  les  plaçant  dans  un  tube  vide,  tous 
^         psrcoomt  une  même  hauteur  de  chute,  dans  un  même  temps.  Cette  égalité 
(I         i^observe  aussi  dans  le  vide,  entre  tous  les  fragments  d^un  même  corps, 
qaellfls  que  soient  leurs  dimensions  relatives,  ce  qui  prouve  que  la  gravité 
inpmssîonDe également  les  plus  petites  parcelles  de  la  matière  qui  les  com- 
pose. Ces  résultats ,  que  l'on  peut  reconnaître  approximativement  par  des 
épfeaves  directes,  sont  confirmés  avec  la  dernière  rigueur  par  T  exacte  iden- 
tité des  mouvements  oscillatoires  que  la  gravité  imprime  aux  corps  de  toute 
satare  librement  suspendus,  identité  que  Newton  a  constatée  par  des  expé- 
-       Hences  extiémeraent  précises,  qu^il  a  exposées  dans  son  traité  des  Principes 

T.   V.  i5 
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prémisses ,  je  renverrai  aux  définitions  des  forces  accélérstrices, 
et  des  masses,  que  je  donne  ici  en  note.  La  force  que  nons  avons 


de  la  Philosophie  nëturellcy  Ut.  III,  prop.  VI ,  théor.  VI.  Cette  même  force 
ne  cesse  pas  de  solliciter  les  corps,  quand  on  s^oppose  &  leur  descente  par 
l'*inlerposition  d'^un  support  boriiontal  résistant.  Car  son  action  sar  eoi , 
dans  cctto  circonstance,  continue  de  se  manifester  par  reflTort  quMis 
cent  contre  le  support  ;  effort  qui  nous  devient  sensible  quand  nous 
ployons  notre  force  musculaire  pour  lui  faire  obstacle,  et  que  noua  appelons 
leur  poids,  LVxpérience  nous  apprend  que  ce  poids  est  le  même ,  ponr  un 
même  corps  subdivisé,  ou  non  subdivisé.  C^est  ce  que  Pon  constate  à  chèque 
instant  dans  les  pesées  les  plus  délicates  de  la  chimie  et  de  la  physique, 
quand  on  les  ramène  à  ce  qu^elles  seraient  dans  le  vide,  en  tenant  compte 
de  rinégal  volume  d^air  déplacé  par  chaque  corps  et  par  ses  fragmenta  ;  le 
même  fait  s^observe  avec  autant  ou  plus  de  rigueur  encore,  dans  les  expé- 
riences sur  les  mouvements  oscillatoires,  telles  que  celles  de  Newton  que  j^at 
tout  à  Thenro  citées.  Ceci  prouve  donc  que,  pour  chaque  corps  de  dimen- 
sions restreintes,  comme  ceux  sur  lesquels  noua  pouvons  effectuer   les 
épreuves  précédentes,  le  poids  représente  la  résultante  de  toutes  les  foras 
verticales ,  et  sensiblement  parallèles ,  que  la  gravité  terrestre  imprime  â 
chacun  des  cléments  matériels  dont  ce  corps  e^t  composé.  De  là  il  suit  que* 
pour  chaque  corps,  et  pour  chaque  classe  de  corps  où  la  matière  eonstUua»te 
de  ces  éléments  est  de  même  nature,  quel  que  soit  d^ailleurs  leur  mode 
d^agrégation ,  les  poids  de  ces  corps ,  sont  proportionnels  aux  ^uantit/s  de 
cette  m^hie  matière   iropref>sionnable,   quMls   contiennent.  Ces  quantités 
considérées  abstractivemcnt,  au  sens  absolu,  constituent  ce  que  Ton  appelle 
généralement  les  masses  des  corps.  Mais  leur  évaluation  relative  psr  les 
poids,  n^est  physiquement  assurée  que  dans  le  cas  d^identité  de  substance, 
sur  laquelle  la  démonstration  de  la  proportionnalité  repose;  et  retendre 
à  des  substances  de  nature  diverse,  comme  on  le  fait  habituellement,  ce  serait 
préjuger  que  toutes  sont  également  impressionnables  par  la  gravité,  ce  qae 
rien  ne  nous  atteste.  Toutefois ,  sans  tomber  dans  les  hypothèses ,  on  peut , 
conventionné llement y  appliquer  aux  masses  de  tous  les  corps,  de  nature que!- 
conque ,  ce  même  mode  d^évaluation  relatif,  pourvu  que  Ton  entende  par 
quantités  de  matières  égales^  on  devrait  plutêt  dire,  mécaniquement  équivalentes^ 
celles  qui  étant  impressionnées  simultanément  par  la  gravité  terrestre,  ont  un 
môme  poids.  La  condition  do  simultanéité  est  ici  nécessaire,  parce  que  des 
•  xpcriences  ultcricurcs  nous  apprennent  que,  pour  tous  les  corp»,  Ténergie 
lie  la  gravité  s'affaiblit  sur  une  même  verticale  5  mesure  qu^ils  sont  places 
plus  loin  du  centre  de  la  terre,  et  Ton  y  découvre  aussi  quelque  variation 
h  distance  égale  de  la  surface  terrestre  sur  des  verticales  difTéreotes. 

La  définition  précédente  ne  décide  point,  et  n^éclaire  même  pas,  la  ques- 
tion de  savoir  si  la  proportionnalité  des  poids  aux  quantités  de  matière 
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par  le  symbole/,  doit  être  censée  soumise  au  même  mode 
de  mensuration ,  soit  absolu,  soit  relatif,  qui  est  spécifié  par  ces 
définitions  ;  et  quand  on  remploie  au  premier  sens,  dans  les  équa- 
tions différentielles,  comme  les  analystes  ont  aujourd'hui  coutume 
de  le  faire,  elle  y  représente  une  longueur  exprimée  en  parties  de 
Tunité  de  distance  oonventionnellement  choisie.  Quant  à  Tunité  de 
temps,  qui  est  aussi  un  élément  conventionnel  des  calculs  dynami> 
ques,  comme  l'idée  du  temps,  et  sa  mesure,  nous  sont  fournies  par 
des  phénomènes  de  mouvement,  on  pourrait  craindre,  qu^il  n*y  eût 
un  cercle  vicieux ,  a  définir  cette  unité  par  les  indications  des  hor- 
loges mécaniques,  réglées  sur  le  mouvement  diurne  du  ciel ,  ainsi 
que  nous  le  faisons  usuellement.  Mais ,  si  Ton  se  reporte  à  ce  que 


est  physiqaemeDt  générale,  ou  si  elle  est  portieuliire  aux  snbstances  de 
même  natnre,  néanmoins  elle  sofflt  pour  tontes  les  appUealions  de  mé* 
eanique  pratique.  Car ,  toutes  les  masses  eoQStatées  ainsi ,  je  ne  dirai  pas 
égmles,  mais  équivalentes  sous  l'action  de  lo  gravité  terrestre ,  se  IrouTent  en- 
core être  telles  sous  rinfluence  de  toutes  les  autres  forces  par  lesquelles  nous 
pouvons  les  impressionner.  L^expérience  nous  apprend  d^ailleurs  que^  dans 
ces  masses  I  la  matière  propre  de  chaque  corps,  n'existe  pas  &  Tétat  de  par- 
faite conlinaiié,  tous  pouvant  être  progresaiToment  dilatés  par  la  chaleur  et 
oondensés  par  le  refroidissement,  entre  des  limites  plus  ou  moins  étendues, 
sans  se  détruire.  S'il  existe,  dans  leurs  interstices,  des  milieux  matériels  im- 
pondérables iinos  balances  les  plus  délicates,  ou  qui  même  échapperaient 
entièrement  à  Paction  de  la  gravité ,  comme  sont  peut-être  les  principes  de 
la  ebalenr,  de  Pélectrtcilé ,  do  magnétisme,  il  est  évident  cfue  la  déBnition 
précédente  de  la  masse  n^en  tient  aucun  compte. 

Ces  conventions  étant  admises,  prenons  pour  unité  de  masse,  une  quantité 
flxe  et  connue  d^'une  certaine  substance,  invariable  dans  sa  composition;  par 
exemple  le  décimètre  cube  d''eau  distillée,  amenée  à  la  température  du  maxi- 
mum de  condensation  de  ce  liquide.  Puia  appelons  kilogramme  son  poids , 
tel  que  la  gravité  le  lui  imprime  à  observatoire  de  Paris.  Alors  la  masse 
de  tout  autre  corps  qnelconqne  s''exprimera  proportionnellement  par  son 
poids  en  kilogrammes ,  délerminé  dans  les  mêmes  conditions  de  loealité,  ou 
ramené  théoriquement  &  ces  conditions.  Ainsi  les  masses  et  les  poids  s*é- 
nonceront  généralement  par  des  nombres  rapportés  chacun  à  Tunité  de  aon 
espèce,  comme  les  Ion{;ueora  le  seront  au  mètre;  et  ces  nombres  entreront 
comme  abstraits,  dans  tous  les  calculs,  parce  que  les  quantités  physiques 
qoMIs  représentent,  ne  s'*y  emploient  jamais  que  par  leurs  rapports  entre 
elles.  Ce  sont  là  des  notions  fondamentales  de  physique  mécanique  quHl  faut 
toujours  avoir  présentes. 

l5.  . 
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j'ai  dit  sur  ce  sujet  tome  II ,  page  298 ,  on  verra  que  cette  pratique 
ne  renferme  point  de  cercle  vicieux,  parce  que  la  mesure  dv 
temps  ainsi  obtenue  ,  est  fondée  aniquement  sur  le  caractère  de 
périodicité  des  mouvements  qu^on  y  emploie,  et  non  pas  sur  ks 
lois  qui  en  règlent  les  détails  intérieurs ,  lois  qu'on  ne  peut  établir 
qu'en  admettant  une  mesure  du  temps  préalablement  convenne 
qui  en  soit  indépendante.  Ces  explications  m'ont  paru  nécessaires 
pour  fixer  nettement  des  notions  fondamentales ,  qui  se  représen- 
teront à  chaque  pas,  dans  les  questions  que  nous  allons  traiter,  et 
dont  il  ne  faut  jamais  perdre  de  vue  le  sens  précis. 

96.  Les  conventions  précédentes  étant  posées,  soient  M  la  nunse 
du  soleil  y  m  celle  de  Mars  -,  M  et  ut  représentant  les  nombres  res- 
pectifs d'unités  de  masse  qui  les  composent.  Si  nous  admettons 
que  les  dimensions  propres  de  ces  deux  astres  soient  insensibles 
comparativement  à  la  distance  1  où  nous  les  supposons  momenta- 
nément placés;  ou,  seulement,  si  nous  sup]K>sons  que  les  théorèmes 
de  Newton  sur  les  corps  sphériques  leur  soient  applicables;  la  masse 
M,  à  cette  distance,  exercera  sur  chaque  unité  de  masse  de  Mars, 
une  force  motrice  dont  l'expression ,  proportionnelle  au  nombre 
d'unités  de  masse  de  M ,  sera  M/;  et  pour  la  masse  totale  m,  la  force 

motrice  totale  ainsi  exercée  sera  Mm/;  laquelle  étant  supposée  va- 

iti     /* 
rier,  en  raison  inverse  du  carré  des  distances,  deviendra -t  à 

toute  autre  distance  r  pour  laquelle  les  dimensions  des  deux  corps, 
où  leur  configuration  sphérique  ,  permettront  de  rappliquer. 

Réciproquement,  la  force  totale  exercée  par  la  masse  /?/,  sur  cha- 
que clément  de  masse  de  M ,  à  la  distance  i  sera  mf-^  et  cette 
force  étendue  par  sommation  ù  toute  la  masse  de  M ,  sera  m  }A/i 

devenant  — :^  à  la  distance  r.  L'action  totale  d'un  de  ces  corps 

sur  l'autre,  sera  donc  toujours  égale  à  la  réaction  qu'il  en  éprouve, 

comme  cela  doit  généralement  arriver. 

Les  deux  corps  étant  supposés  libres ,  et  mis  tous  deux  en  pré 

sence  à  la  distance  r,   si  on   les  abandonne  à  la  force  motrice 

ffi  M  f 
commune 9  qui  les  sollicite  individuellement,  elle  leur  im- 
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primera,  à  chaque  instant ,  des  vitesses  infiniment  petites  récipro- 
quement proportionnelles  à  leurs  masses  respectives.  En  consc- 

quence  la  force  qui  fera  mouvoir  M  vers  m  sera  -—  9  et  celle  qui 

M  f 
fera  mouvoir  m  vers  M ,  sera  -—  •  Ces  forces  conspirant  pour  les 

rapprocher  1  un  de  1  autre ,  leur  somme  ^ — exprimera 

la  force  totale  qui  produit  leurs  mouvements  relatifs. 

97.  Supposons  maintenant,  qu'en  vertu  d*une  teUe  force,  m 
décrive  autour  de  M  une  orbite  circulaire  dont  le  rayon  soit  a. 
Diaprés  la  symétrie  de  l'orbite  autour  du  centre  M,  le  mouvement 
(le  circulation  ne  peut  y  être  qu'uniforme.  Désignons  par  T  la  du- 
rée d'une  révolution  entière ,  exprimée  dans  une  unité  quelcon- 
(jue  y  mais  convenue ,  de  temps.  Alors ,  pendant  un  intervalle 
de  temps  infiniment  petit  dt ,  exprimé  dans  la  même  espèce  d*u- 
BÎlé  9  le  rayon  vecteur  central  a ,  décrira  un  angle  u  du  même 
cHxlre  de  petitesse ,  qui  sera  proportionnellement 

T       ' 
et  l'arc  de  l'orbite  qui  le  sous -tend  aura  pour  sinus  verse 

2  a  sin'  \  u  ; 
uu  ,  à  cause  de  la  petitesse  de  u , 

2  TT»  û  dO 


i\e  sinus  verse  représente  l'espace  s  réellement  décrit  suivant  la 
direction  de  la  force  centrale,  pendant  le  temps  dt, 

D*aprèsles  caractères  propres  aux  forces  accélératrices  produites 
par  des  actions  physiques,  caractères  que  j'ai  rappelés  ci- dessus 
dans  l'avant-^ernière  note^  l'espace  c  supposé  infiniment  petit,  doit 
être  censé  parcouru  en  mouvement  uniformément  accéléré  ^  et  la 
vitesse  infiniment  petite  acquise  par  l'unité  de  masse,  après  qu'il  a 

été  ainsi  parcouru,  est  —  •  Laquelle,  si  elle  continuait  de  s'exercer 
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sans  altération ,  pendant  le  temps  i ,  ferait  décrire  proportionnel- 

l'ement  à  cette  même  unité  de  masse ,  Tespace  -r^*  Prenant  donc 

en  général  les  vitesses  ainsi  acquises  pour  la  mesure  comparative 
des  forces  accélératrices,  suivant  l'usage  actuel  des  anal;fstes,  ce 
qui  supposera  la  force/*  évaluée  conformément  à  la  même  conven- 
tion, l'expression  de  la  force  centrale  ^,  conclue  du  mouvement 
de  circulation  actuel ,  sera 

alors  en  régalant  à  son  expression  en  fonction  des  masses ^9 

on  en  tirera 

(i)  T—       ^""^        a'' 

ce  qui  établit  une  condition  de  dépendance ,  entre  la  durée  de 
la  révolution  de  m  autour  de  M ,  et  le  rayon  a  du  cercle  décrit 
sous  rinfluence  d'une  gravitation  mutuelle^  proportionnelle  aux 
masses  et  réciproque  au  carré  de  la  distance. 

98.  Quand  l'orbite  doit  être  une  ellipse  décrite  autour  de  M 
comme  foyer,  si  Ton  nomme  a  le  demi  grand  axe  de  cette  el- 
lipse, c  le  rapport  de  l'excentricité  au  demi  grand  axe,  etcle 
double  de  l'aire  constante  décrite  par  le  rayon  vecteur  r,  dans 
l'unité  de  temps,  on  démontre  assez  simplement  que  la  force  f, 
qui  sollicite  à  chaque  instant  le  mobile  vers  le  foyer  M,  comme 
ferait  une  force  accélératrice  constante ,  a  pour  expression  géné- 
rale (*) 


(2)  ç  = 


c'  I 


a  [i  —  e')     / 


.j 


Soit  T  la  durée  d'une  révolution  de  m.  Pendant  ce  temps,  le  rayon 
vecteur  r  décrit  la  surface  entière  de  l'ellipse  n  a}  ^i  —  c^.  Ceci 


(*)  Celle  expression  se  trouve  ainsi  établie  dans  Tarticle  du  Journal def 
Savants  que  j'ai  déjh  cité;  année  i85a,  paç.  J23  et  suiv. 
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donne  donc 

2n  a  ^l  —  t^ 

En  substituant  celte  valeur  de  la  constante  c  dans  ^ ,  Texcentri- 
cité  e  disparaît,  et  il  reste 

^it^a^      I 

?    —    —rp-    '    Ja' 

Veut-on  maintenant  que  la  force  centrale  cp ,  qui  fait  décrire  Tel- 
lipse  autour  du  foyer  M ,  provienne  d'une  gravitation  mutuelle, 
exercée  entre  M  et  m  ,  avec  une  énei^gie  proportionnelle  aux 
niasses  et  réciproque  au  carré  de  la  distance  ?  Alors  il  faudra  lui 
attribuer  son  expression  spéciale  à  ce  cas ,  laquelle  est 

égalant  donc  ses  valeurs  sous  ces  deux  formes ,  on  aura ,  pour 
condition  du  fait  demandé , 

(0  {M+/«)/=i^\ 

conséqueinment 

Ceil  la  même  que  nous  avions  trouvée  d'abord  pour  les  orbites 
circulaires  y  si  ce  n'est  que  le  demi  grand  axe  de  l'ellipse  y  rem- 
place le  rayon  du  cercle  décrit. 

99.  Cette  relation  fondamentale  intervient  ^continuellement 
dans  les  recherches  relatives  à  la  mécanique  céleste.  Mais  pour  la 
commodité  du  calcul ,  on  l'y  emploie  d^ordinaire  sous7une  forme 
UD  peu  différente.  Si  le  mouvement  de  circulation  de  la  planète 
était  supposé  uniforme,  Tangle  que  son  rayon  vecteur  décrirait 
autour  du  cercle  du  soleil  dans  Tunité  de  temps  serait 

2  TT 

"  =  ¥• 
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Ce  coefficient  n  s'appelle  le  mouvement  mbyen  de  la  planète,  le- 
quel se  conclut  ainsi  immédiatement  de  sa  révolution  sidénie 
observée.  En  introduisant  son  expression  dans  Téqualion  (i}eOe 
devient 

_  .    • 

'-(M  +  iw)/"' 


et  en  faisant ,  par  abréviation , 

(M-+-  m)f=ii, 
on  en  tire 

n  =  a    '  ^. 

C'est  la  forme  sous  laquelle  elle  est  le  plus  fréquemment  employée. 

Du  reste  l'expression  abstraite  de  //,  —9  se  traduit  dans  les  appfi- 

cations  par  des  valeurs  numériques  diverses,  selon  les  espèo» 
d'unités  que  l'on  adopte ,  pour  représenter  les  temps  et  les  angks. 
C'est  ce  que  j'ai  déjà  expliqué  au  tome  IV,  page  486 ,  en  traitint 
du  mouvement  du  soleil.  Par  exemple ,  si  le  temps  T  a  été  ob- 
servé en  jours  moyens  solaires,  et  que  l'on  veuille  calculer  n  pour 
une  année  julienne  de  365^,25 ,  en  mesurant  les  angles  par  des 
secondes  de  degrés  sexagésimaux ,  T  devra  être  remplacé  dansli 

formule  par  •^^. — p  y  2  it  par  36o .  36oo  ;  et  il  en  résultera 

2376000". 365,25 

//  rr: 

T 

iOO.  Supposons  maintenant  que  l'ellipse  décrite  par  m,  autour 
de  M  comme  foyer,  doive  s'allonger  en  une  parabole,  dont  la 
distance  périhélie  a  {i  —  e)  soit  finie  et  égale  h  D.  Pour  adapter 
l'expression  générale  de  q>  à  cette  condition,  il  faudra  y  conserver 
en  évidence  la  constante  c,  sans  l'évaluer  en  fonction  de  la  révolu- 
tion sidérale  ;  puis  y  remplacer  le  produit  ^  (  i  —  e')  par  D  (i  -h  ^)> 
vt  y  faire  ensuite  6*  =  i,  ce  qui  donnera 

(3)  ç:=—.l. 

^    '  ^       2D    r 
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Alors  9  si  Ton  veut  que  la  parabole  résulte  d'une  gravitatioii 
mutuelle  exercée  entre  M  et  m  ,  proportionnellement  aux  masses 
et  réciproquement  au  carré  de  la  distance ,  il  faudra  attribuer  à  f 

la  valeur  (M  -{-  m  )/  •  ^  ?  qui  est  spéciale  pour  ce  cas  ;  et  la  con- 
dition du  fait  demandé  sera 

(4)  (M4-i».)/=^- 

Cette  formule  nous  servira  pour  reconnaître  si  la  même  force  de 
gravitation /qui  fait  décrire  aux  planètes  des  orbites  elliptiques , 
régit  aussi  les  mouvements  des  comètes  qui  décrivent  des  para- 
boles autour  du  soleil  comme  foyer.  Mais  nous  commencerons 
par  étudier  cette  question  d'idenu'té  dans  son  application  aux  pla- 
nètes elles-mêmes. 

iOI.  Toutes  ces  relations  mécaniques  entre  les  éléments  des  or« 

bites  planétaires,  et  Ténergie  de  la  force  de  gravitation  (  M  +  m  )/*.  • 

qui  les  fait  décrire ,  ont  été  obtenues  en  considérant  les  deux 
corps  m  fMy  comme  soumis  à  la  seule  influence  de  leur  gravita- 
tion mutuelle,  sans  qu'aucune  force  accélératrice  étrangère  à 
celle-là  intervint  dans  leurs  mouvements.  En  continuant  cette  sup- 
position, appliquons  nos  formules  à  une  planète  différente  de 
m ,  et  dont  U  masse  soit  par  exemple  «'.  La  force  qui  la  fait  gra- 
viter vers  le  soleil  M,  et  le  soleil  vers  elle,  devra  encore  être 
estimée  proportionnelle  aux  masses  et  réciproque  au  carré  de  la 
distance ,  puisque  ceci  est  une  conséquence  mathématique  des  lois 
phénoménales  auxquelles  son  mouvement  de  circulation  se  trouve 
assujetti.  Si,  de  plus,  celte  force  est  physiquement  identique  à/, 
en  sorte  qu'elle  s'applique  à  m',  comme  à  m ,  sans  distinction  des 
natures  semblables  ou  différentes  de  matière,  qui  composent  ces 
corps ,  son  action ,  dans  le  mouvement  relatif  de  m'y  à  la  distance  i , 
sera  (M  H*  m')/  de  sorte  qu'en  distinguant  les  éléments  de  l'or- 
bite de  m'  par  un  accent,  on  Hura  pour  celle-ci 

fi)'  T''===--^-"~-rz'S 

'  ^  (M -i- /;/')/ 
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alors ,  en  combinant  celte  équation  avec  son  analogue  (  i  )  relative 
à  m, /disparaîtra ,  et  il  restera 

m 

niais  ce  résultat  n'aurait  plus  lieu ,  si  la  gravitation  qui  s'exerce 
entre  M  et  m,  était  physiquement  difTérentc ,  à  niasse  égale ,  df 

celle  qui  s*exerce  entre  M  et  m'.  Car  alors,  en  la  désignant  par/*» 

/ 
le  rapport  y,*  resterait  comme  facteur,  dans  le  second  membre  de 

réquation  (K). 

Admettons  d*abord  la  supposition  d'identité ,  et  discutons-en  les 
conséquences ,  comparativement  aux  phénomènes.  Toutes  les  pla- 
nètes qui  circulent  autour  du  soleil  se  montrent  assujetties  à  cette 
loi  générale,  que  les  carrés  des  temps  de  leurs  révolutions  sidé- 
rales sont,  non  pas  exactement,  mais  très>approximativement  pro- 
portionnels aux  cubes  de  leurs  moyennes  distances  au  centre  de  cet 
astre.  Si  cette  proportionnalité  était  rigoureuse,  il  s'ensuivrait 

que ,  dans  1  équation  (  K  ) ,  le  facteur  — ;  »  se  trouverait  tou- 
jours égal  à  I ,  quelles  que  fussent  les  deux  planètes  auxquelles  on  eo 
fit  l'application  ;  or  ceci  ne  pourrait  arriver  que  de  deux  manières  : 
fo  parce  que  les  masses  /7i ,  m'y  de  toutes  les  planètes  seraient 
égales  entre  ellns ,  égalité  physiquement  trop  invraisemblable  pour 
qu'il  faille  s*y  arrêter  ;  2^  parce  qu'elles  seraient  toutes  si  excessi- 
vement petites  comparativement  à  la  masse  M  du  soleil ,  que  la 

variabilité  du  rapport ; ,  n'apporterait   dans    l'éqnatioD 

(K)  que  des  différences  numériques,  physiquement  inapprécia- 
bles aux  observations.  Mais,  puisque  cette  variabilité,  au  lieu 
d'être  absolument  nulle  ou  inappréciable ,  est  au  contraire  sensi- 
ble quand  on  passe  d'une  planète  à  une  autre ,  la  conclusion  na- 
turelle à  tirer  de  ce  fait ,  c'est  que  les  masses  m^m'^  • . . ,  comparées 
à  M ,  sont  toutes  très- petites  du  même  ordre  que  les  inexactitudes 
qu'on  observe  dans  l'application  de  l'équation  (K),  lorsqu'on  y 

suppose  généralement  le  facteur  — j  égal  à  i.  Alors  les  va- 

M  -4-  /w 
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leurs  des  rapports  tt'  ^/  '*  *  *  ^^  déduiront  de  ces  inexactitades 

M    M 

mêmes  y  en  les  déterminant  de  manière  que  Téquation  (&)  soit 
toujours  exactement  satisfaite ,  quand  on  y  introduit  les  valeurs 
de  Ty  T\  Uj  a%  qui  sont  données  par  les  observations. 

IM.  Admettons  pour  un  moment  que  dans  l'équation  (K),  les 
quantités  non  accentuées  appartiennent  à  la  terre,  et  les  accen- 
tuées à  une  autre  planète  quelconque  du  système  solaire.  Alors 
en  faisant  a  égal  à  i,  ce  qui  supposera  les  a'  exprimes  en  parties 
du  demi  grand  axe  de  Torbe  terrestre ,  on  en  déduira 


(K) 


—  I'       /M  -4-  m' 


Si  les  rapports  ^*  rry  des  masses  de  la  terre  et  de  la  planète 

à  celle  do  soleil  nous  étaient  connus ,  et  que  Ton  eût  déterminé 
par  observation  T'  et  a\  le  second  membre  réduit  en  nombres 
devrait  toujours  reproduire  pour  T  la  durée  de  la  révolution  sidé- 
rale de  la  terre.  C'est  l'épreuve  à  laquelle  nous  avons  voulu  sou- 
mettre la  troisième  loi  de  Kepler  dans  le  §  87,  en  l'admettant 
telle  qu'il  Tavait  énoncée.  Mais  la  valeur  de  T  ne  s*cst  trouvée 
alors  qu'imparfaitement  reproduite  par  les  différentes  planètes , 
tfec  des  différences  variables,  en  moins  pour  les  unes,  et  en 
eioès  pour  les  autres.  On  voit  maintenant  qu'il  en  devait  être  ainsi, 
puisque  cette  loi  n'a  effectivement  lieu  qu'en  tenant  compte  du 
fadeur  dépendant  des  masses  dont  nous  faisions  alors  abstrac- 
tioii.  On  peut  même  prévoir  que  si  les  éléments  observés  T,  T',  a' 
étaient  exempts  d'erreur,  la  valeur  de  T  conclue  d'un  tel  calcul , 
àewnà  être  donnée  trop  forte  par  les  planètes  dont  la  masse 
m'  serait  moindre  que  celle  de  la  terre  m ,  et  trop  faible  par  celles 
iootla  masse  mf  surpasse  m.  Mais  cette  supposition  d'une  rigueur 
ibioliie  n'est  pas  admissible.  Les  demi  grands  axes  a\  sont  des 
dNlractions  géométriques,  qui  ne  s'observent  pas  directement. 
ivant  l'adoption  des  théories  newtoniennes,  on  les  déterminait 
par  la  condition  de  satisfaire  le  mieux  possible  aux  positions  ob- 
servées de  chaque  planète  dans  Tellipse  mobile  ({u'on  lui  attri- 
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buait ,  en  faisant  abstraction  des  inégalités  qui  affectent  oocasioo- 
nellement  sa  marche  elliptique ,  lesquelles  étaient  alors  ignoréo. 
Aujourd'hui  on  renverse  le  problème.  On  évalue  directement  la 
rapports  des  masses  m ,  m'y  à  celle  du  soleil  M,  par  des  prooédéi 
que  je  ferai  tout  à  Theure  connaître;  puis,  les  associant  aux  ré- 
volutions sidérales  T,  V  conclues  des  observations  avec  UMile 
la  précision  imaginable ,  on  détermine  les  valeurs  des  demi  gramb 
axes  a'  de  manière  qu'ils  satisfassent  numériquement  à  Péqot- 
tion(K).  Ces  demi  grands  axes  s'emploient  alors  dans  le  ctlcil 
des  mouvements  comme  autant  de  constantes  auxquelles  on  appli- 
que toutes  les  inégalités  occasionnelles  dont  elles  peuvent  être 
affectées,  et  que  la  théorie  de  l'attraction  fait  découvrir.  Je  nelàii 
i|u'indiquer  ici  ces  déterminations  sur  lesquelles  j'aurai  bientôt 
occasion  de  revenir. 

iOo.  Appliquons  maintenant  le  même  mode  de  discussion  au 
mouvements  que  les  divers  systèmes  de  satellites  exécutent  au- 
tour de  leurs  planètes  principales ,  et  considérons  d'abord  cou 
de  Jupiter.  Ils  sont  au  nombre  de  quatre ,  que  l'on  désigne  par 
des  numéros  d'ordre  correspondants  à  leurs  distances  relatives  as 
centre  de  cette  planète,  le  premier  en  étant  le  plus  proche, le 
quatrième  le  plus  éloigné.  Au  temps  de  Newton,  on  avait  seule- 
ment reconnu  que  leurs  orbites  sont  sensiblement  circulaires,  con- 
centriques à  la  planète,  et  que  les  carrés  des  temps  de  leurs  fé- 
volutions  tels  qu'on  avait  pu  les  évaluer,  se  trouvaient  très- 
approximativemcnt  proportionnels  aux  cubes  de  leurs  distances i 
son  centre.  Les  observations  postérieures,  en  confirmant  Tcii- 
scmblc  de  ces  premières  données,  ont  fourni  des  appréciations 
plus  précises  de  leurs  détails.  On  a  constaté  que  les  orbes  du  troi- 
sième et  du  quatrième  satellite  sont  indubitablement  des  ellipseSt 
dont  le  centre  de  la  planète  occupe  un  foyer.  Ainsi,  pour  ces 
deux-là  du  moins,  la  force  qui  régit  leur  mouvement  de  circulation 
est,  dans  tous  les  points  de  leur  cours,  réciproque  au  carré  de  leurs 
distances  à  ce  centre.  L'ellipticité  de  ces  orbites ,  très-  sensible  pour 
le  quatrième  satellite,  Test  beaucoup  moins  pour  le  troisième; on 
peut  donc  présumer  qu'elle  osl  moindre  cnrore  pour  les  deux  plus 
intérieurs,  co  qui  fait  com|>rcndrf  que  l'on  n'ait  pas  réussi iiu»- 
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qu'à  présent  à  l'apprécier.  Quoi  qu'il  en  puisse  être,  si  une  même 
force  de  gravitation  réciproque  au  carré  des  distances  au  centre 
«le  la  planète  y  régit  les  mouvements  d?  ces  quatre  corps,  l'équa- 
tion (  K  )  devra  leur  être  applicable ,  en  y  désignant  par  M  la  masse 
de  la  planète ,  et  par  m ,  m' les  masses  de  deux  quelconques  des 
quatre  satellites.  Or  elle  se  vérifie  en  effet  pour  les  quatre,  et  même 
avec  une  approximation  incomparablement  plus  grande  que  dans 
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Tapplication  aux  planètes,  car  les  valeurs  du  facteur j,  ne 

M  H- m 

s'y  montrent  pas  différentes  de  Funité ,  dans  des  quantités  dont 
les  observations  permettent  de  répondre.  La  conséquence  natu* 
relie  à  tirer  de  ce  résultat,  c*e$t  que  les  quatre  satellites  sont  solli- 
cités vers  la  planète  par  une  même  force  de  gravitation  qui  décroît 
proportionnellement  au  carré  de  la  distance  ;  et  qu'en  outre  leui*s 
niasses»  comparées  à  celle  de  Jupiter,  sont  beaucoup  plus  petites  que 
les  masses  de  la  plupart  des  planètes  comparées  à  celle  du  soleil.  Des 
recherches  très-profondes,  suivies  dans  une  autre  voie,  que  j'indi- 
querai tout  à  l'heure,  confirment  ce  fait.  La  masse  de  Jupiter,  la 
plus  considérable  de  toutes  celles  des  planètes,  est  environ  f~ 
de  celle  du  soleil.  D'après  les  calculs  de  Laplace,  la  masse  du  troi- 
sième satellite  de  Jupiter,  la  plus  forte  des  quatre,  n'est  que  77777 
de  celle  de  Jupiter. 

On  connaît  maintenant  à  Saturne  huit  satellites,  dont  le  sep- 
tième a  été  récemment  découvert.  On  a  constaté  .que  cinq  d'entre 
eux.  décrivent  des  orbites  sensiblement  elliptiques  dont  le  centre 
de  la  planète  occupe  un  fojer.  Les  sept  anciennement  observés , 
desquels  on  a  pu  mesurer  les  temps  de  révolution  et  les  distances 
au  centre  de  la  planète ,  satisfont  très-approximativement  à  l'é- 
quation (K).  Ces  résultats  montrent  donc  encore  que  les  satel- 
lites sont  retenus  autour  de  Saturne  par  une  même  force  de  gravi- 
tation qui  décroit  proportionnellement  au  carré  de  la  distance ,  et 
que  leurs  masses  sont  excessivement  petites  comparativement  à 
celle  de  la  planète. 

Ces  deux  systèmes  de  satellites  sont  les  seuls  dont  les  mouve- 
ments soient  assez  bien  connus,  pour  que  l'on  puisse  vérifier  que 
les  lois  de  Kepler  s'y  appliquent. 
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t04.  Tous  les  phénomènes  que  nous  ▼enons  de  considérer,  A* 
terprètent  ainsi  avec  la  plus  grande  simplicité,  en  adncM 
qu'une  même  force/,  s'exerce  entre  le  soleil  et  toutes  les  plaoèliik 
comme  entre  chaque  planète  et  ses  satellites.  Prenons  roamtcMtf' 
la  supposition  contraire,  c'est-à-dire  admettons  que TintenâtéMl 
force  varie  en  passant  d'une  planète  à  une  autre,  et  d'un  satelStol 
un  autre  satellite ,  appartenant  à  la  même  planète.  Il  faudra  IM- 
jours  conserver  à  cette  force  son  caractère  phénoménal  dVtre^dvi 
chaque  cas,  proportionnelle  aux  masses  et  réciproque  au  carré di 
la  distance,  puisqu'il  est  nécessité  par  la  forme  elliptique  deisr 
bites,  combinée  avec  les  lois  du  mouvement  de  circulation,  àkn 

l'équation  (R)  subsistera  encore .  Mais  le  facteur  qui  y  muItipUe-r 
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deviendrait ;    --,  ou  (  r  I  ^.  La  petitesse  des  np- 

ports  ^  9  —j  ne  sufBrait  donc  plus  pour  expliquer  la  variabiElé, 
M.     Al 


faible  il  est  vrai ,  mais  cependant  appréciable  de  ce  facteur, 
l'application  à  des  planètes  différentes,  et  pour  en  représenteras- 
mériquement  les  effets.  Nous  aurons,  en  outre,  l'occasion  et 
montrer  qu'il  en  résulterait  dans  Tcnsemble  des  phénomènes  pli* 
nétaires,  des  conséquences  fort  complexes,  qui  ne  sont  nolle- 
ment  accusées  parles  observations;  tandis  que  celles  qu'entriine 
ridentité  de/ pour  tous  les  corps  planétaires ,  s'y  accordent  lo 
contraire  jusque  dans  les  plus  minutieux  détails.  Admettons  donc 
provisoirement  cette  identité,  au  moins  comme  la  supposition  U 
plus  simple ,  et  achevons  d'en  développer  les  résultats. 

105.  Lorsque  plusieurs  morceaux  de  fer  doux  sont  mis  en  pré- 
sence d'un  même  aimant,  chacun  d*eux  en  est  individuellemeflt 
impressionné  et  attiré.  Mais,  de  plus  ,  sous  cette  influence  toffl- 
mune  qu'ils  éprouvent,  ils  deviennent  eux-mêmes  des  aimants ▼?- 
ritables  qui  exercent  les  uns  sur  les  autres  des  actions  du  inéme 
t;enre,  s'attirant  entre  eux  par  leurs  pôles  de  nom  contraire,  etsc 
repoussant  par  les  pôles  de  même  nom.  Pareillement  lorsqu"ï^ 
corps  chargé  d'une  des  deux  électricités  en  excès,  influence  3 
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Bfttance  des  barres  ou  des  sphères  de  matière  conductrice  suspeD- 
hes  à  des  fils  isolants ,  et  les  attire  vers  lui ,  elles  deviennent  sous 
Mlle  influence  capables  de  s'attirer  ou  de  se  repousser  entre  elles 
fir  les  plages  de  leurs  surfaces ,  sur  lesquelles  des  quantités  d'é- 
lectricité, de  nature  différente  ou  semblable,  sont  devenues  libres. 
Si  donc  la  gravitation  proportionnelle  aux  masses,  et  réciproque 
n  carré  de  la  distance ,  que  nous  voyons  sVxercer  suivant  cette 
■éme  loi ,  entre  le  soleil  et  les  planètes,  comme  entre  les  planètes 
et  leoTB  satellites ,  est  l'effet  d'une  force  physique  imique ,  univer- 
ttUf nient  inhérente  à  toutes  les  particules  matérielles  des  corps  qui 
coiBposent  notre  monde  solaire,  l'analogie  la  plus-  évidente  doit 
BOUS  fiûre  prévoir  que  ces  particules  devront  aussi  graviter  les 
mies  vers  les  autres  suivant  la  même  loi ,  soit  qu'elles  appar- 
tiennent à  une  même  masse  planétaire  ou  à  des  masses  différentes. 
Or,  les  expériences  que  nous  pouvons  faire  sur  la  terre  où  nous 
sommes,  confirment  pleinement  cette  induction.  Les  instruments 
astronomiques  qui  servent  à  observer  les  distances  zénithales  des 
étoiles ,  donnent  les  mesures  de  ces  distances  autour  du  zénith 
local,  déterminé  par  les  indications  du  fil  à  plomb,  ou  du  ni- 
veau. Si  Ton  effectue  de  pareilles  observations  successivement 
nr  les  mêmes  étoiles ,  dans  deux  stations ,  l'une  située  au  nord 
d'une  haute  montagne ,  le  Ghimboraço  par  exemple ,  le  plus  près 
possible  de  sa  base,  l'autre  écartée  quelque  peu  du  méridien  de 
cette  masse,  vers  l'est  ou   vers  l'ouest,  sur  le  prolongement 
do  même  parallèle ,  on  trouve  les  distances  zénithales  de  ces 
éloilerplns  grandes  dans  la  première  station  que  dans  la  seconde, 
û  elles  sont  situées  au  sud  des  deux  zéniths ,  moindres  si  elles 
sont  situées  au  nord.  Les  unes  comme  les  autres  s'accordent  donc 
à  montrer  que  la  petite  masse  qui  tend  le  fil  à  plomb  a  été  attirée 
pir  la  montagne  hors  delà  verticale  sur  laquelle  le  reste  de  la  masse 
teestre  tend  à  la  diriger.   La  différence  devient  double  si  la 
pKmière  station  est  située  au  nord  de  la  montagne,  la  seconde 
ttsad,  à  une  même  distance  de  son  centre  de  gravité  (*).  Voici 


(*)  Cette  expérience  sur  rattraclion  des  montagnes ,  a  ctc  cxc^cntée  pour 
^première  fois  par  Bouguer  au  Cbimboraço  même.  Elle  est  rapportée  dans 
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une  autre  épreuve  encore  plus  directe.  Des  sphères  A ,  de  ma- 
tières quelconques ,  ayant  de  3o  à  3o  millimètres  de  rayon ,  sont 
fixées  par  paires  en  équilibre ,  aux  deux  extrémités  des  bras  d*ime 
balance  de  torsion  très- sensible,  qui  est  renfermée  tout  entière 
avec  elles  dans  une  cage  à  Tabri  des  courants  d'air  extérieure 
Hors  de  cette  cage ,  deux  autres  sphères  B ,  de  matières  sem- 
blables ou  différentes,  pesant  de   1 80  à  200   kilogrammes ,  et 
ayant  leurs  centres  dans  le  même  plan  horizontal ,  sont  portées 
sur  les  deux  bras  d*un  support  circulairemeot  mobile  autour  de 
la  même  verticale,  lequel  permet  de  les  amener  en  présence  des 
premières  à  des  distances  connues.  Le  rapprochement  étant  ainsi 
opéré,  on  voit  les  sphères  A  se  porter  simultanément  vers  les 
masses  B ,  en  tordant  le  ûl  de  suspension ,  après  quoi  eUes  se 
mettent  à  osciller  comme  des  pendules,  autour  de  la  positioa 
moyenne ,  où  la  force  qui  les  sollicite  est  équilibrée  par  la  IM^ 
sion  imprimée  au  fil  (**).  Newton  n*a  pas  connu  ces  expérienoes,il 
en  a  seulement  soupçonné  la  possibilité.  Mais,  après  avoir  constilé 
que  la  pesanteur  terrestre  aftaiblieen  raison  du  carré  de  la  distance 
suffit  pour  retenir  la  lune  dans  son  orbite  ;  après  avoir  constaté 
par  la  3*  loi  de  Ke'pler ,  qu'une  même  force  de  gravitation,  sou- 
mise à  cette  loi  de  dccroissement,  s!'étcnd  du  soleil  à  toutes  kf 


son  ouvrage  sur  la  Figure  de  ht  terre,  poç.  364-  Il  on  fit  Tobjet  d'un  Mé- 
moire spéciul  quM  lut  à  PAcadcmic  des  Sciences  dans  Tannco  1739.  Masle- 
llne  répéta  la  même  épreuve  en  177a  sur  la  montagne  appelée  Schchalliea, 
en  Ecosse.  La  ddviatioo  du  fil  à  plomb  s'y  trouva  encore  plus  manif^te  ^ 
plus  assurée. 

(*)  Cette  curieuse  expérience  sur  les  attractions  des  corps  terrestres  entre 
eux,  a  été  faite  pour  la  première  fois  par  Cavendisl),  qui  en  publia  les  ré* 
sultats  dans  les  Transactions  philosophiques  de  Tannée  1798.  L'énergie  d« 
attractions  mutuelles  exercées  par  les  masses  mises  en  présence,  étant coo* 
parée  à  réner(;ie  de  la  pesanteur  exercée  par  la  masse  totale  do  la  terre,  loi 
donna  la  densité  moyenne  de  celle-ci  éjjale  à  5,48>  celle  de  l'eau  étant  i> 
La  même  expérience  a  été  rt- pétée  depuis  par  Beibk  à  Freiberg  en  1938)^^ 
à  Londres  par  Baily,  Mémoires  de  la  Société  astronomique ,  tomo  XIV.  L<* 
appareils  dont  ces  expérimentateurs  ont  fait  usage,  sont  fondés,  comme  celoi 
do  Cavendish,sur  Femploi  de  la  balance  de  torsion  que  Coulomb  avait  aoW* 
rieurement  inventée. 


planètes  I  de  celles-ci  à  iea»  satellites,  la  seule  analogie  de  tous 
ces  faits  entre  eux,  fit  voir  à  ce  grand  esprit  qu'ils  devaient  résul- 
ter d^aa  ménoe  principe  mécanique,  consistant  en  ce  que  toutes 
les  particules  de  ipatières  répandues  dans  notre  monde  plané- 
taire ,  gravitent  directement  et  réciproquement  les  unes  vers  les 
autres  en  vertu  d'une  même  force  générale,  dont  Vénergie  est 
proportionnelle  à  leurs  masses  propres  et  réciproque  au  carré  de 
leurs  distances  mutuelles.  Il  nomma  cette  force  gravitation  uni^ 
verselle^  et  aussi  attraction ,  pour  la  désigner  par  ses  effets  appa- 
rents et  sensibles,  mais  nullement  pour  spécifier  sa  nature  physique, 
ou  sa  raison  d'être,  que  lui-même  a  déclaré  ignorer. 

106.  Cette  universalité  de  forces  attractives ,  agissant  à  la  fois  di  • 
rcctement  sur  chaque  corps  planétaire  avec  des  énergies  indivi- 
duelleoient  variées  par  la  diversité  des  masses  et  des  distances,  dit 
tout  de  suite  comprendre  pourquoi  les  lois  simples  assignées  par 
Kepler  aux  mouvements  de  ces  corps,  ne  se  voient  jamais  qu'im- 
paifaitement  réalisées.  C'est  qu'elles  ne  sont  vraies  que  par  abs- 
traction, dans  le  cas  idéal  oà  chaque  planète  existerait  seule  dans 
l'espace  avec  le  soleil ,  chaque  satellite  seul  avec  sa  planète  princi- 
pale. En  effet,  dans  un  tel  cas,  l'existence  et  le  mode  de  variation 
de  la  force  centrale  étant  admis,  toutes  ces  lois  en  sont  des  consé- 
quences mathématiques.  Mais  venons  aux  réalités.  Alors  chaque 
planète  que  nous  voudrons  considérer  ne  sera  plus  attirée  par  le  so- 
leil seul.  Elle  le  sera  en  même  temps  par  toutes  les  autres  planètes 
avec  des  énergies  proportionnelles  à  leurs  masses  et  réciproques  au 
carré  de  leurs  distances  actuelles  à  son  centre.  Ses  mouvements  ne 
seront  donc  plus  déterminés  par  une  force  unique,  dirigée  con- 
stamment au  centre  du  soleil  ;  ils  le  seront  par  la  résultante  com- 
plexe de  toutes  ces  actions.   Ainsi  la  planète  ne  se  mouvra  pas 
dans  un  plan  fixe  passant  par  le  centre  du  soleil,  puisque  la  force 
résul  tante  qui  la  conduit,  provenant  en  partie  d'actions  exercées  par 
des  corps  mobiles ,  changera  sans  cesse  de  direction  dans  l'espace, 
et  la  tirera  sans  cesse  hors  du  plan ,  od  la  seule  action  du  soleil  la 
maintiendrait.  En  outre,  cette  résultante  n'étant  plus  dirigée  vers 
un  centre  fixe,  le  rayon  vecteur  de  la  planète  qui  est  soumise  à  son 
action ,  ne  tracera  plus  autour  du  soleil  des  aii*es  exactement  pro- 

T.    V,  i6 
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pordonnellcs  au  temps.  Elle-même  ne  décrira  pas  non  plus  exac- 
tement une  ellipse  fixe,  dont  le  soleil  soit  un  foyer,  puisque  b 
résultante  variable  qui  la  soUicire  à  chaque  instant  ne  sera  pas 
constamment  réciproque  au  carré  de  sa  distance  au  centre  de  cet 

M  -4—  m 

astre.  Toutefois i  le  peu  de  variation  du  facteur— jy  dans 

M.  "+-  ift 

réquation  (K) ,  nous  ayant  appris  que  les  masses  des  planètes  sont 
toutes  très-petites ,  comparativement  h  celle  du  soleil ,  les  lois  de 
Kepler,  qui  se  réaliseraient  rigoilreusement  si  cet  astre  agissait 
seul,  continueront  de  prédominer  dans  les  effets  produits.  De 
sorte  qu'après  avoir  séparé,  comme  première  approximation,  ce 
qui  leur  appartient,  le  reste  se  composera  de  dérangements  plosoo 
moins  marqués,  temporaires  ou  durables,  qui  devront  s'appliquer 
à  ces  mouvements  principaux ,  comme  autant  de  termes  corrccti§ 
d'un  ordre  moindre  que  l'on  appelle  les  perturbations,  et  dont  il 
faudra  s'attacher  à  développer  les  valeurs  individuelles.  NewtoB 
vit ,  et  signala  ce  partage.  Mais ,  de  son  temps ,  les  observations 
astronomiques  étaient  trop  peu  précises,  et  l'analyse  mathématique 
trop  peu  avancée  y  pour  qu'il  fàt  possible  d'en  démêler,  et  d'es 
fixer  numériquement  tous  les  détails.  Cette  oeuvre  a  été  accomplie 
par  ses  successeurs. 

107.  Ayant  reconnu  la  simuUanéité  des  actions ,  que  tous  les 
corps  qui  composent  le  système  planétaire,  exercent  incessamment 
les  uns  sur  les  autres,  nous  devons  en  conclure  que  leurs  mouve* 
ments  ne  nous  apparaissent  jamais  tels  qu'ils  seraient  si  chacun   , 
d'eux  existait  seul  dans  l'espace  avec  le  soleil;  et  qu'ainsi  les  do- 
rées T,  T'  de  leurs  révolutions  sidérales  que  nous  observons ,  ne  i 
doivent  pas  être  rigoureusement  celles  que  nous  leur  verrions  dé- 
crire, dans  ce  cas  d'indépendance  mutuelle  où  nous  les  avions  i 
d'abord  considérées.  Mais  comme ,  d'après  la  faiblesse  relative  des 
«  actions  planétaires  comparativement  à  celle  du  soleil ,  les  modi-   > 
fications  qu'elles  peuvent  produire  dans  ces  éléments  doivent  étrv 
excessivement  petites;  nous  pouvons,  comme  nous  l'avons  ^ 
jusqu'ici,  continuer  d'établir  les  résultats  généraux  en  les  négli- 
geant ,  sauf  à  en  tenir  compte  dans  une  seconde  approximation,  si    ' 
des  épreuves  ultérieures  nous  font  sentir  le  besoin  d'y  recourir. 
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I06«  Si  dans  l'état  où  se  trouvait  la  scieDce ,  Newton  put  seu- 
lement signaler  les  perturbations  planétaires  comme  une  consé- 
qoenoe  nécessaire  de  l'universalité  de  Tattraction ,  néanmoins  son 
fgjéme  eut  asses  de  force  pour  pénétrer  très-profondément  dans  un 
des  cas  les  plus  difficiles  et  les  plus  mystérieux  de  ce  genre  de 
problèmes!  celui  qui  a  pour  objet  la  délerminatiou  théorique  des 
principales  inégalités  qui  affectent  la  marche  révolutive  de  la  lune 
autour  de  la  terre.  Ces  inégalités,  dont  les  effets  sont  fort  sensibles , 
«t  se  reproduisent  fréquemment,  avaient  été  depuis  des  siècles  étu- 
diées par  les  astronomes,  qui  étaient  progressivement  parvenus  à  en 
reconnaître  très-approximativement  les  époques,  les  périodes  d'ac- 
complissenient,  même  les  grandeurs.  Pour  Newton,  leur  cause  phy- 
«que  n'était  pas  douteuse.  La  principale  force  qui  écarte  la  lune  des 
Uns  du  mouvement  elliptique,  auxquelles  elle  obéirait  si  elle  existait 
leide  avec  la  terre  dans  Tespace,  ce  doit  être  évidemment  l'action 
perturbatrice  du  soleil.  En  effet,  la  lune  se  trouvant  tour  à  tour, 
plus  proche  et  plus  distante  du  soleil  que  la  terre,  dans  les  diverses 
portions  de  l'orbite  qu*elle  décrit ,  l'action  perturbatrice  provenant 
de  cet  astre  s'exerce  sur  les  deux  corps  avec  des  différences  d'é- 
nergie et  de  direction ,  dont  la  grandeur  de  la  masse  du  soleil  rend 
l'influence  très^sensible  malgré  son  éloignement.  De  là  des  déro- 
gations considérables  aux  conditions  de  fixité  que  les  lois  simples 
de  Kepler  assigneraient  aux  éléments  de  l'orbite.  Ce  n'est  plus  un 
plan  immobile  dans  l'espace,  ayant  sur  l'écliptique  une  inclinaison 
coûtante ,  dans  lequel  Taxe  décrit  une  ellipse  dont  la  position  est 
fixe.  Les  nceuds  ont  un  mouvement  rétrograde  continu,  mêlé  d'os- 
cillations; l'inclinaison  a  un  mouvement  oscillatoire;  le  périgée  de 
IVUipse  a  un  mouvement  direct ,  également  mêlé  d'oscillations  ;  et 
les  lois  elliptiques  de  la  circulation  dans  l'orbite  sont  modifiées 
par  une  multitude  d'inégalités^  qui  ont  des  périodes  réglées  et  di- 
Yfnet.  Newton  déduisit  du  principe  de  l'attraction  la  nécessité  de 
ceinionvements,  leurs  sens  propres,  et  très-approximativement 
kin  mesures  numériques.  Il  démontra  également  l'existence  des 
principales  inégalités  périodiques ,  détermina  les  formes  de  leurs 
^roents,  et  les  valeurs  de  leurs  coefQcients,  dans  les  limites 
d'exactitude  que  les  observations  de  son  temps  lui  permettaient 

16. . 
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d'atteindre.  Ces  recherches  ont  été  portées  depnîs  à  une  perfectkMa 

qui  ne  lui  était  pas  accessible.  Mab  Tinitiative  vient  toute  de  lui. 

t09.  De  même  que  le  soleil  attire  avec  des  énergies  inégales  la 
lune  et  la  terre ,  inégalement  distantes  de  loi  ;  de  même,  et  par  une 
cause  semblable ,  cet  astre  et  la  lune  doivent  attirer  inégalement  la 
masse  solide  de  la  terre  et  les  particules  des  fluides  qui  recouvrent 
sa  surface.  Newton  vit  cette  conséquence  mécanique.  Il  en  dédin- 
sit  par  le  calcul  les  oscillations  périodiques  de  la  mer,  leurs  phases 
principales,  ainsi  que  la  part  d*action  individuelle  pour  laquelle 
le  soleil  et  la  lune  y  concourent.  Il  poussa  également  ces  déduc- 
tions jusquVux  nombres,  et  montra  leur  accord  avec  les  phéno- 
mènes qui  s'observent.  C'était  alors  une  application  inouïe ,  dont 
ridée  même  ne  pouvait  venir  avant  que  l'universalité  de  la  gravi- 
tation eût  été  conçue  et  prouvée. 

ttO.  Cette  découverte  conduisit  Neivton  à  une  antre  non  moins 
éloignée  et  tout  aussi  certaine.  Si  la  terre  était  sphérique  et  hoiao- 
gène,  ou  composée  de  couches  sphériques  concentriques  entre  elles, 
ayant  chacune  des  densités  uniformes,  les  résultantes  des  attractions 
exercées  sur  elle  par  le  soleil  et  par  la  lune  seraient  dirigées  an  centre 
de  sa  masse,  et  ne  tendraient  à  lui  imprimer  aucun  mouvement 
autour  de  ce  centre.  Mais  la  terre  est  un  sphéroïde  renflé  à  son 
équatenr,  dont  le  diamètre  surpasse  quelque  peu  celui  qui  aboutit 
à  ses  pôles  de  rotation.  Newton  considère  les  particules  solides  qui 
composent  ce  renflement,  comme  autant  de  petites  lunes  adhérentes 
à  la  masse  centrale ,  et  constituant  autour  d'elle  un  système  annu- 
laire dont  le  plan  moyen  est  incliné  sur  Técliptique  d'environ  a3*f 
Toutes  ces  lunes  font  ensemble  leur  révolution  autour  du  centf« 
de  la  terre,  en  un  jour  sidéral,  comme  la  lune  véritable  fait  la 
sienne  dans  sa  propre  orbite  en  un  mois  sidéral.  L'action  du  soleil 
qui  fait  rétrograder  les  nœuds  de  cette  orbite,  doit  donc  tendrv 
aussi  à  faire  rétrograder  les  nœuds  de  l'anneau,  toutefois  avec  une 
énergie  différente ,  en  raison  des  conditions  particulières  de  rota- 
tion ,  d'obliquité,  de  disUnce  au  centre  de  la  terre,  auxquelles  il 
est  assujetti.  Mais  l'anneau  ne  peut  pas  obéir  librement  à  cet  effort, 
puisque  le  mouvement  qu'il  reçoit  doit  être  partagé  par  toute  la 
masse  de  la  terre  à  laquelle  il  est  adhérent.  La  question  mécanique 


L 


PHYSIQUE.  245 

étant  ainsi  posée ,  avec  toules  ses  circonstances  propres,  IN'ewlon 
trouve  que  la  rétrogradation  annuelle  de  Tanneau  opérée  par  Tac- 
lion  du  soleil  sera  de  of  7*  20'^.  Ayant  de  plus  trouve  préccdein- 
ment  que  la  puissance  de  la  lune  pour  soulever  la  mer  est  à  celle 
du  soleil  connue  4)48'^  ^^^  ^  I9  il  ^'i  conclut  que  sou  influence 
pour  faire  rétrograder  Fanneau  sera  à  celle  du  soleil  dans  le  même 
rapport  ;  ce  qui  lui  iraprimera  une  rétrogradation  annuelle  de 
40"  52^  5a'^.  Ces  deux  mouvements  formeront  donc  en  somme 
5o'^  o'*  12*%  ce  qui  est  très*approximativement  égal  à  la  précessiou 
qu'on  observe.  Malgré  la  concordance  apparente  de  ce  résultat 
avec  les  phénomènes ,  la  solution  de  Newton  est  défectueuse  dans 
ses  détails.  Le  problème  n'a  été  rigoureusement  résolu  pour  la 
première  fois  que  par  d'Alembert,  qui  aussi  a  découvert  le  mouve- 
ment de  nutation  périodique  dont  la  précession  est  accompagnée. 
Mais  c'était  un  pas  immense  que  d*en  avoir  reconnu,  et  posé,  les 
conditions  mécaniques,  qui  ne  pouvaient  pas  même  être  soup^:on- 
nées  sans  la  connaissance  de  la  gravitation. 

lit.  Une  autre  conséquence  que  Newton  a  également  tirée  de 
ce  principe,  c'est  la  configuration  sphéroïdale  d(>  la  terre  et  des 
autres  corps  planétaires,  qui,  supposés  primitivement  fluides,  et 
tournant  sur  eux-mêmes,  ont  du,  par  Tattraction  mutuelle  de 
leurs  molécules,  combinée  avec  Teffet  de  la  force  centrifuge, 
prendre,  et  retenir  après  leur  solidification,  une  forme  apbtic  à 
leurs  pôles  de  rotation  et  renflée  à  leur  équateur,  comme  nous 
voyons  qu'ils  l'ont  effectivement.  Mais  la  grandeur  de  cet  aplatis- 
tissenient,  doit  dépendre,  pour  chacun  d'eux,  des  conditions  de 
densité  suivant  lesquelles  la  matière  (|ui  les  compose  est  distribuée 
dans  leur  masse  entière,  conditions  qui  nous  sont  inconnues.  New- 
ton a  résolu  ce  problème,  en  attribuant  à  ces  corps,  une  figure  de  ré- 
volution  elliptique  et  une  constitution  homogène;  ces  suppositions, 
appliquées  à  la  terre,  lui  donnent  le  rapport  du  diamètre  polaire 
au  diamètre  équatorial ,  comme  229  à  23o.  La  différence  constatée 
|>ar  les  mesures  géodésiques  est  moindre  et  seulement  —^  environ 
de  t'axe  polaire.  Ainsi  la  terre  est  moins  aplatie  qu'elle  ne  léserait 
si  elle  était  homogène.  On  arrive  à  une  conclusion  pareille  pour 
Jupiter.  Les  géomètres  postérieurs  à  Newton,  et  Clairaut  avant 
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toas  les  autres ,  ont  étendu  cette  théorie  à  des  sphéroïdes  qnélooii- 
ques,  composés  de  conches  concentriques  ayant  des  densités  qui 
varient  avec  la  distance  au  centre.  Mais  ici  encore  le  grand  prodige 
consiste  à  avoir  su  le  premier  démêler  et  combiner  les  âémenb 
d*un  pareil  calcul. 

119.  La  même  cause  qui  détermine  la  configuration  sphérotdale, 
donne  lieu  à  un  autre  phénomène.  La  pesanteur  qui  s*exeroe  à  U 
surface  de  la  terre ,  comme  de  tonte  autre  planète  qui  tourne  sur 
elle-même,  est  la  résultante  des  attractions  de  tous  les  éléments 
de  sa  masse  sur  les  points  placés  à  cette  surface  »  combinée  avec  la 
force  centrifuge  engendrée  par  le  mouvement  de  rotation.  Si  h 
masse  n*est  pas  sphérique,  fût-elle  homogène,  la  résultante  des 
attractions  aura  des  intensités  inégales  sur  les  diverses  portions  de 
la  surface;  et,  tant  par  cette  inégalité  que  par  Teffet  variable  de 
la  force  centrifuge  à  diverses  distances  de  Taxe ,  la  pesanteur  dcm 
varier  de  Téquateur  aux  pôles  de  la  planète  suivant  certaines  lob. 
I*9ewton  a  également  résolu  ce  problème  pour  les  ellipsoïdes  hoiix>- 
gènes ,  et  il  a  trouvé  que  la  variation  doit  y  être  proportionnelle 
au  carré  du  sinus  de  la  latitude.  C'est  en  effet  ce  que  Ton  constate 
généralement  sur  le  sphéroïde  terrestre  par  les  mesures  du  pendule, 
quand  on  fait  abstraction  des  inégalités  locales  qui  altèrent  cette 
loi.  Mais  le  coefficient  de  la  variation  est  notablement  plus  fort 
qu'il  ne  le  trouvait  dans  le  cas  de  rhomogénéité  ;  d*o&  Ton  a  pu 
conclure,  comme  on  l'avait  fait  de  l'aplatissement,  que  la  masse 
terrestre  n'est  point  homogène,  et  que  les  densités  de  ses  couches 
intérieures  vont  en  croissant  de  la  surface  vers  le  centre  (  *  ). 


(*)  Lerésoméqui  précède  a  surtout  pour  bot  de  foire  voir  eomment  cet 
découvertes  de  Newion  se  suivent  entre  elles,  et  dérivent  tontes,  per  uw 
logique  rigoureuse,  du  principe  de  Fettraction.  Ce  n^est  qu^une  esquisse 
bien  imparfiiite,  ou  môme  une  simple  table  raisonnée  des  principales  qaes- 
tions  que  cet  immense  génie  a  le  premier  abordées,  et  résolues  théorique- 
ment, dans  le  livre  111  des  Principes^  intitulé  De  ^tiemmta  mmmdi.  Cette 
dernière  partie  de  Touvragede  Newton  inspire  une  admiration.  Je  dirais  vo- 
lontiers une  stupéiaction ,  d'autant  plus  profonde,  qu^oo  Pétudie  avec  aae 
connaissance  plus  complète  des  travaui  postérieurs ,  qui  ont  continué  et 
achevé  les  solutions  des  mêmes  problèmes  avec  les  secours  d*nne  analyse 
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115.  L'ordre  des  idées  semblerait  amener  ici  quelque  exemple 
numérique  des  applications  que  Newton  a  faite  du  princi|)e  de  la  gra- 
vitation à  la  mesure  des  masses  des  planètes.  J'y  reviendrai  tout  à 
l*heure.  Mais,  avant  de  m'y  engager,  je  crois  préférable  de  complé- 
ter la  généralité  du  principe  lui-même,  en  montrant,  comme  l'a  fait 
Newton ,  qu*il  établit  une  connexion  mécanique ,  confirmée  |>ar 
les  observations  célestes,  entre  les  mouvements  elliptiques  despla< 
nètes,  et  les  mouvements  des  comètes  dans  des  orbites  parabo  • 
liques,  sous  Tinfluence  d*une  même  force  d'attraction  mutuelle, 
commune  à  tous  ces  corps.  La  démonstration  de  ce  l'ésultat  sera 
ici  d'autant  plus  opportune,  que  le  mode  de  raisonnement  qui 
nous  y  conduira,  est  tout  à  fait  analogue  à  celui  par  lequel 
Newton  a  déterminé  les  masses  planétaires  dont  il  a  pu  obte- 
nir l'évaluation;  de  sorte  qu'une  des  applications  préparera 
l'autre. 

A  cet  effet,  je  reprends  dans  le  §  100,  Téquation  (4)  qui  est 
propre  aux  orbites  paraboliques ,  en  y  conservant  les  mêmes  sy ni- 
bofes,  sauf  que  j'y  désigne  spécialement  par  fA  la  masse  de  la 
comète  à  laquelle  nous  voulons  l'appliquer.  Nous  aurons  ainsi, 
pour  elle, 

Choisissons  maintenant  une  planète  quelconque  dont  lu  masse 
soit  m ,  et  qui  décrive  une  orbite  elliptique  dont  le  demi  grand 
axe  soit  a.  Nommons  T  le  temps  de  sa  révolution  sidérale. 
Puis,  admettons,  par  hypothèse  ^  que  la  même  force  élémentaire 
/,  s'exerce  entre  la  matière  du  soleil ,  et  la  matière,  soit  de  la 
comète,  soit  de  la  plaucte ,  dans  les  conditions  d'application  défi- 
nies §  95.  Alors  l'équation  (  1  )  du  §  93 ,  nous  donnera ,  pour  la 


«kveniM  bi«n  plus  ptiUtanle.  Cesl  à  qaoi  l'on  devra  te  préparer,  par  la 
lecture  de  la  Mécanique  célesie ,  de  V Exposition  du  srstème  du  Monde,  et  do 
Traité  de  Claîraut  tur  la  Figure  de  la  terre  y  le  plus  beau  et  le  plus  lacHJe 
commentaire  sur  la  partie  du  livre  des  Principes,  où  ce  sujet  a  été  abordé 
par  Newton.  Je  m^eslimerais  bien  beureox,  si  Tesqnisse  rapide  que  je  viens 
de  tracer,  pouvait  servir  de  fil  conduotenr  pour  l'éuide  de  ces  grands  oovtsfes. 
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planète  y 

(i)  (M-f-//i}/^^-^--. 

£n  divisant  celle-ct  par  la  précédente ,  membre  à  membre,  te 
symbole/disparsdtra,  et  il  restera 


c 

4  r'  a^ 

M-4-f* 

2D 

V 

M  -f  /w 

Supposons  que  la  planète  choisie  soit  la  terre.  Alors  en  pre- 
nant le  jour  moyen  solaire  pour  unité  de  temps,  on  aura 

T  =  365^,2563835. 

Il  sera  prouvé  ci-après  par  une  évaluation  directe  que  la 
masse  m  de  la  terre,  n'est  pas  ^ ^ » ^ » ,  de  la  masse  M  du  solefl. 
Les  masses  p  doivent  être  moindres  encore ,  car  aucun  de  ces 
astres  ne  dérange  sensiblement  les  planètes  dont  ils  s'approchent 
dans  leurs  cours,  et  ils  en  éprouvent  au  contraire  de  très-forta 
perturbations.  Leur  aspect  même  confirme  cette  idée ,  car  ils  res- 
semblent à  des  a^gglomérations  de  vapeurs.  D'après  cela ,  si  nous 

considérons  les  rapports     p  ^-y  on   seulement   leur  différence 


m  —  p. 


M 


5  comme  des  fractions  négligeables  comparativement  à  l'u- 


nite,  le  facteur  ■  ■  ■  >  pourra  elre  remplaee  par  i,  après  quoi 
Ton  aura  simplement 

i 

C  représente  le  double  de  Tare  du  secteur  parabolique  ,  décrit  par 
le  rayon  vecteur  r  de  la  comète,  pendant  l'unité  de  temps,  c'est- 
à-dire  ici,  en  un  jour.  Comptons  le  temps  à  partir  de  l'instant  où 
la  comète  a  passé  par  son  périhélie,  et  soit  S  l'aire  du  secteur  pa- 
rabolique décrit  depuis  ce  point  pendant  le  temps  /.  On  auMf 
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Il  ne  reste  plus  qu'à  évaluer  le  secteur  S  en  fonctions  de  coor- 
données observables,  pour  avoir  le  temps  t  que  la  comète  em- 
ploiera à  le  décrire  :  tel  est  Tobjet  de  la  fig.  24  bis. 

A  désigne  le  sommet  de  la  parabole ,  AX  son  axe ,  -F  son  foyer 
où  est  le  soleil;  de  sorte  que  ÂF  est  la  distance  péribélie,  repré- 
sentée par  D  dans  notre  formule.  Après  le  temps  r,  compté  de- 
puis le  passage  de  la  comète  en  A ,  elle  se  trouve  arrivée  en  M. 
Le  secteur  AMF  est  donc  celui-là  même  que  nous  avons  nommé 
S ,  et  qu'il  s'agit  d'évaluer. 

Du  point  M,  menez  l'ordonnée  MP,  perpendiculaire  à  l'axe 
de  la  parabole,  et  appelons,  AP,:r,  etPM,  j.  Le  secteur  AMF,  se 
composera  du  segment  parabolique  APM  qui  est  \  xy  d'après  le 
théorème  d' Archimède ,  plus  du  triangle  MPF ,  dont  la  surface 
est  j  (D  —  ^)x»  On  aura  donc  en  somme 

La  parabole,  que  la  comète  décrit,  étant  supposée  donnée  de  forme 
et  de  position  dans  l'espace,  l'observation  fait  connaître  à  chaque 
instant  son  anomalie  vraie  AFM  ou  p,  qui  est  liée  à  son  rayon 
vecteur  FM  ou  r,  par  l'équation  polaire 

D 


cos'  \  V 


De  là  on  tire 


aDsin-POosvP 
cos*jp 


par  conséquent, 


^                     ^      D(cos*T*'  —  sin*T«')      ^ 
x  =  D  — rcoscssD ^^ ^-— ^•— ^  =  Dung»4f, 


COS'jP 
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par  conséquent ,  ; 

;*-+- D  =  D  li-htaag^i'j. 

De  là  rcsnlte  donc 

S  =  D'  j  lang  î  J'  -+-  y  Uing»  i  «^  | . 

Et  ceci  substitué,  dans  l'expression  de  r,  donne  enfin 

T     /D\  "^ 
(c)  t  =  —=^^j  {langiez  ^itang^ir}. 

Supposons  que  l'orbite  de  la  comète,  au  lieu  d'être  une  parabole 
rigoureuse ,  soit  une  ellipse  très-allongée,  dans  laquelle  e  repré- 
sente le  rapport  de  Texcentricité  au  demi  grand  axe.  i  —  e  dem 
être  une  quantité  très -petite  que  nous  nommerons  a.  Alon^ 
D  désignant  toujours  la  distance  périhélie,  une  analyse  beaucoup 
plus  savante,  qui  est  exposée  au  livre  II  de  la  Mécanique  céleste, 
$  a3,  donne 

formule.qui  rentre  dans  la  précédente  quand  a  est  nul. 

Lorsque  Tanomalie  vraie  v  est  donnée  par  l'observation ,  pour 
une  certaine  époque,  ces  formules  font  connaître  le  temps  t  qui 
s'est  écoulé  depuis  le  passage  de  la  comète  à  son  périhélie  ou  in- 
versement. Or,  parmi  le  nombre  aujourd'hui  très-grand  de  co- 
mètes dont  on  a  déterminé  astronomiquement  l'orbite,  et obserré la 
marche,  il  ne  s'en  est  pas  trouvé  une  seule,  qui  ait  dérogé  à  ces  lois 
de  mouvement,  dans  les  conditions  d'isolement  qu'elles  supposent; 
c'est-à-dire  lorsque  la  comète  considérée  est  assez  distante  des  autres 
corps  planétaires,  pour  circuler  autour  du  soleil,  sensiblement  avec 
la  même  liberté  que  si  elle  existait  seule  dans  l'espace  avec  lui.  Cet 
accord  invariablement  soutenu  dans  tant  de  cas,  prouve  donc, 
à  posteriori^  la  vérité  de  la  supposition  sur  laquelle  notre  calcul 
repose,  que  la  loice  f  est  la  même  pour  la  matière  qui  com- 
pose la  terre,  et  pour  celle  dont  tous  ces  astres  sont  formés.  ïa^^^ 
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fidélité  à  obéir  au  principe  de  la  gravitation  universelle  se  montre 
jusque  dans  les  dérangements  qu'ils  éprouvent ,  quand  rapproche 
des  autres  corps  planétaires ,  les  détourne  occasionnellement  de  la 
route  parabolique  ou  elliptique  rigoureuse,  qu'ils  décriraient  au- 
tour du  soleil  s'il  agissait  seul  sur  eux. 

114.  Je  profiterai  de  cette  occasion  pour  faire  connaître  un  arti- 
fice,  par  lequel  les  astronomes  facilitent  Tappliration  numérique 
de  la  formule  (c).  Concevons  une  comète  parabolique  dont  la  dis- 
tance périhélie  soit  égale  au  demi  grand  axe  de  l'orisre  terrestre, 

auquel  cas—  sera  i.  Nommons  (T)  le  temps  que  cette  comète 

emploiera  depuis  son  passage  au  périhélie ,  pour  que  son  ano-i 
malie  p  atteigne  90®,  ce  qui  rendra  tangj-p  égal  à  i .  D'après  notre 
formule  on  aura 


si- 

En  effectuant  le  calcul  du  second  membre,  avec  les  Tables  de  lo- 
garithmes  à  10  décimales,  et  faisant  T  égal  à  365^,2563835,  on 
trouvera 

logT  =  2,5625978147 
|log(i)  =  7,9744^37888 

2,53702  i5535 
log  ir  =  o,497'49^^7 
log(T)  =  2,03987  16808;      (T)  =  1091,615422. 

Cette  comète  emploierait  donc  un  peu  plus  de  109^1  pourat* 
teindre  90^  d'anomalie.  C'est  pourquoi  les  astronomes  rappellent 
la  comète  de  109  jours. 

Appliquons-lui  généralement  Téquadon  (e),  en  y  faisant  — 

égal  à  I  ;  et  nommons  (/)  le  temps  qui  correspond  alors  à  une 
anomalie  donnée  p.  Pour  toute  autre  comète,  le  temps  t  corres* 
pondant  à  la  même  anomalie  sera  évidemment 


= (i)'<"- 
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Cette  équation  si  simple  permet  de  n'effectuer  la  résolution  ni* 
mérique  de  Téquation  (c) ,  que  pour  la  seule  comète  de  109  joors. 
Supposez  en  effet  que  Ton  dresse  une  Table  qui  donne  les  valeurs 
des  (t)  en  p,  et  des  «^  en  (  /) ,  toutes  calculées  dans  une  grande  éten- 
due d*anomalie,  de  o**  à  176%  par  exemple,  par  intervalles  assa 
serrés,  pour  que  les  termes  intermédiaires  puissent  s'obtenir  par 
interpolation  avec  une  exactitude  suffisante.  Alors,  pour  toute 
autre  comète  quelconque,  si  l'on  se  donne  Tanomaliei^,  on  pren- 
dra dans  la  Table  le  temps  (/)  qui  y  correspond,  et  en  le  multi- 


pliant par  [  >-  I 


visera 


on  aura  t.  Si  au  contraire  t  est  donné,  on  le  di- 

par  1  —  1  ,  ce  qui  donnera  (/),  avec  quoi  la  Table  fera 

connaître  Tanomalie  p.  On  trouve  des  Tables  pareilles  dans  le 
Traité  d'Astronomie  de  Delambre,  tome  III,  chap.  XXXIII. 

IIK.  Je  reviens  maintenant  à  Timportant  problème  de  la  déter- 
mination des  masses  des  planètes  ;  et  j'exposerai  d'abord  la  mé- 
thode par  laquelle  Newton  a  obtenu  ces  masses  pour  les  planètes 
qui  ont  des  satellites,  comme  Jupiter,  Saturne,  et  la  terre  (*). 
J'indiquerai  ensuite  le  procédé  de  calcul  plus  général  qu'on  em- 
ploie aujourd'hui,  et  qui  n*est  pas  limité  par  cette  condition. 

Soient  w'  la  masse  d'une  planète ,  (/w)' celle  d^un  satellite  qui 
fasse  sa  révolution  sidérale  autour  d'elle  dans  le  nombre  de  jours 
moyen  t,  en  décrivant  ainsi  une  ellipse,  dont  le  demi  grand  axe 
soit  a,  et  qui  ait  son  foyer  de  révolution  au  centre  de  la  planctt'. 
Si  Ton  suppose  a  très-petit  comparativement  à  la  distance  moyenne 
a'  de  la  planète  au  soleil,  cet  astre  exercera,  sur  elle  et  sur  son  sa- 
tellite, des  forces  attractives,  dont  les  intensités,  évaluées  pour 
chaque  unité  de  leurs  masses,  seront  presque  égaies,  puisqu'elle!» 

sont  entre  elles  dans  le  rapport  de  -7-  à  ,  ,  , — r-  :  ce  qui  rend 
leur  différence  de  l'ordre  -;-•  Les  mouvements  relatifs  des  deux 


(*)  Phil,  nai.  Principia  math.,  lib.  III,  prop.  VIII,  iheor.  VIII,  a«  cl  3«cdi( 
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>rps  n'en  seront  donc  que  très  -peu  troublés  ;  de  sorte  qu*on 
ourra  les  considérer  très-approximativement  comme  opérés  sous 
•s  seules  influences  réciproques  de  la  planète  et  de  son  satel* 
te.  L*équation  (i)  du  §  98,  pourra  donc  leur  être  appliquée  ;  ce 
ai  donnera 


i) 


,.^ 4^ 


[/!,'+ (m)']/ 


a'. 


lais,  en  considérant  la  planète  comme  cinmiant  autour  du  so 
>il,  dans  le  temps  T',  à  la  distance  a%  et  dans  des  conditions  ana- 
>gues  d*isoleraent ,  on  aura  pour  elle ,  d'après  le  même  para- 
raphe  : 

Si  Ton  admet  que  l'attraction  s'exerce  entre  ces  divers  corps 
aivant  la  même  loi  de  distance,  et  avec  la  même  intensité  à  égalité 
le  masse ,  ce  que  l'universalité  des  phénomènes  semble  attester, 
''se  trouvera  être  une  constante  commune  aux  deux  équations;  et 
^n  la  faisant  disparaître  par  leur  division  membre  à  membre,  il 
■estera  en  définitive 

Les  diamètres  apparents  des  satellites  de  Jupiter  sont  tellement 
)etits  comparativement  à  celui  de  cette  planète,  qu'ils  semblent 
l'être  que  comme  des  points  ou  des  poussières  dont  les  masses 
comparées  à  la  sienne,  doivent  en  être  probablement  des  frac- 
tions à  peine  sensibles.  Cette  induction  a  été  rendue  certaine, 
par  une  méthode  de  calcul ,  dont  j'expliquerai  le  principe  dans 
m  moment.  Pour  le  quatrième  en  particulier,  le  plus  distant  de 
?ette  planète,  k'quel  va  nous  servir  ici  de  type  d'application,  cette 
méthode  a  fait  connaître  que  sa  masse  propre  {m)'  est  moindre 
T^^TtJtt  ^®  "*''  ^®  choix  que  nous  ferons  de  celui-là  pour  réali- 
ler  la  formule  (a)  nous  permettra  donc  d'y  négliger  (m)'  compa- 
rativement à  m\  sans  avoir  à  craindre  une  erreur  d'aucune  impor- 
tance sur  l'évaluation  de  celle-ci,  laquelle  se  trouvera  elle-même 
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n*étre  qa*une  petite  fraedon  de  M  qui  représente  la  masse  do 

soleil.  Ce  point  admis,  le  rapport  —  restera  seul  inconnu  dans 

la  formule;  et  en  prenant  M  pour  unité  de  masse,  die  de?ien- 
dra 

U  ne  reste  plus  qn*à  mettre  dans  le  second  membre  les  éléments 

des  deux  orbites,  fournis  par  les  observations. 

Les  valeurs  de  T'  çt  de  r  exprimées  en  jours  moyens  solaires 

sont 

r  =  4332i,5848ai2,    t  =  i», 68899. 

La  première  n'a  besoin  que  d'être  rappelée.  C'est  une  de  nos 
plus  anciennes  déterminations.  Quant  à  la  valeur  de  r,  elle  se  oon- 
dut  surtout  des  intervalles  de  temps  compris  entre  les  éclipses  da 
satellite  dans  le  cône  d'ombre  projeté  par  Jupiter  dans  Tespaoe. 
Car»  chaque  fois  qu'il  se  trouve  sur  Taxe  de  ce  cône^  son  rajon 
vecteur  jovicentrique  est  le  prolongement  du  rayon  vecteur  «h 
laire  de  Jupiter,  dont  la  direction  absolue  est  connue  à  tout  instant 
par  la  théorie  de  cette  planète  ;  d*où  l'on  conclut,  celle  du  njon 
vecteur  du  satellite,  et  par  suite  son  mouvement  angulaire.  La 
fréquence  de  ces  éclipses  rend  révaluation  de  t  très-exacte;  et 
les  plus  récentes  s'accordent,  jusque  dans  la  cinquième  décimale 
de  jour,  avec  celle  que  Dominique  Cassini  avait  premièrement 
trouvée. 

La  détermination  du  demi  grand  axe  a  de  l'orbe  du  satellite, 

ou  plutôt  de  son  rapport  —  à  celui  de  la  planète  est  une  opéra- 
tion plus  délicate.  Les  valeurs  que  je  lui  attribuerai  d'abord,  parce 
cpie  ce  sont  celles  dont  Newton  a  fait  usage,  ont  été  obtenues  par 
Ualley  et  par  Pound,  en  mesurant  les  intervalles  angulaires  com- 
pris entre  le  centre  du  disque  de  Jupiter,  et  le  satellite,  lorsque 
celui-ci,  vu  de  la  terre,  atteignait  ses  plus  grandes  élongations, 
soit  orientales,  soit  occidentales;  circonstance  indiquée  par  la  nul- 
lité momentanée  de  son  mouvement  apparent  relatif.  C'est  le  même 
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procédé  que  les  astronomes  anciens,  et  Kepler  encore,  employaient 
pour  mesurer  les  grandeurs  des  orbes  décrifs  par  Mercure  et  par 
Vénus  autour  du  soleil.  Mais,  dans  Tapplication  aux  satellites ,  le 
rajon  de  leur  orbe  peut  être  embrassé  tout  entier,  simultanément 
avec  la  planète,  par  des  lunettes  astronomiques  dont  le  champ  est 
suffisamment  ouvert,  auxquelles  encore  on  adapte  aujourd'hui,  un 
mouvement  mécanique  équatorial  qui  y  maintenant  fixe  l'image  de 
Pastre,  permet  de  l'observer  avec  suite,  comme  si  la  rotation  du 
ciel  ne  Fentraînait  pas.  Alors,  si  l'on  a  inséré  au  foyer  de  l'objectif 
un  micromètre  à  fils  cursifs,  ainsi  que  je  l'ai  expliqué  tome  I*', 
pag.  675  et  suivantes,  ou  si  l'objectif  lui-même  permet  de  dé- 
doubler les  images,  comme  dans  l'héliomètre  décrit  tome  II, 
pag.  176,  on  peut  mesurer  directement  l'angle  visuel  que  sous-tend 
le  rayon  de  l'orbe  du  satellite ,  vu  du  lieu  o&  la  terre  se  trouve. 
L*observation  se  fait  évidemment ,  avec  le  plus  d^avantage,  quand 
la  planète  est  près  de  l'opposition  ou  dans  l'opposition  même,  ce 
qui  l'amène  à  ses  moindres  distances  de  la  terre,  et  agrandit  ainsi 
l'amplitude  apparente  de  Télongation  observée.  On  choisit  donc  les 
époques  où  ces  circonstances  se  renouvellent;  et,  pendant  qu'elles 
durent,  on  réitère,  autant  que  le  ciel  le  permet,  les  mesures  des 
plus  grandes  élongations  tant  orientales  qu'occidentales  du  satel- 
lite y  en  ayant  soin  de  les  réduire  par  interpolation  ou  par  le  cal- 
col,  à  cesmaxima  mêmes.  Comme  on  connaît  toujours  les  lieux, 
tant  absolus  que  relatifs,  de  la  terre  et  de  la  planète,  pour  chacun 
des  instants  où  les  mesures  angulaires  ont  été  prises ,  on  ramène 
aisément  les  résultats  des  observations  diverses,  à  des  conditions 
d'identitéqui  les  rendent  exactement  comparables  entre  elles  ;  ce  qui 
se  fait,  en  réduisant  toutes  les  valeurs  diverses  de  l'angle  observé 
à  ce  qu'elles  seraient,  si  le  rayon  vecteur  jovicenlrique  qui  le 
sous-tendait ,  eût  été  vu  à  une  même  distance  de. l'œil,  égale  à  la 
moyenne  distance  de  Jupiter  au  soleil ,  laquelle  est  désignée  dans 
tuis  formules  par  la  lettre  a'.  C'est  ainsi  qu'ont  opéré  Halley  et 
Poond  ,  en  se  servant  de  lunettes  à  objectifs  simples  d'un  très-long 
byer,  ce  qui  suppléait  à  leur  défaut  d'achromatisme  que  Ton  ne 
avait  pas  corriger  alors.  En  appelant  &>  l'angle  visuel  sous-tendu 
>ar  le  rayon  ce  du  quatrième  satellite  de  Jupiter  à  la  distance  a', 
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ils  lui  ont  trouvé  les  valeurs  suivantes,  exprimées  en  secondes 
sexagésimales  de  degré  : 

Selon  Halley «  =  501^,5; 

Suivant  Pound. w  =  496". 

La  différence  de  ces  deux  nombres  doit  sans  doute  être  en  partie 
attribuée  aux  incertitudes  que  comportent  des  déterminations  si 
délicates.  Mais  elle  peut  bien  provenir  aussi ,  pour  une  autre 
part  f  d'un  fait  qui  était  ignoré  alors.  C'est  que  l'orbe  du  satellite 
est  sensiblement  elliptique ,  tandis  qu'on  le  croyait  circulaire.  Son 
excentricité,  exprimée  en  fraction  du  demi  grand  axe  est  0,007111 
environ  les  \  de  celle  qui  est  propre  à  l'ellipse  terrestre.  Cette 
même  proportion  reportée  sur  les  valeurs  apparentes  de  Tangle  «, 
peut  7  produire  des  variations  de  ±3'%5,  selon  qu'on  les  ob- 
serve dans  des  élongations  apojoves,  ou  périjoves.  Ceci  reod 
donc  présumable  que  la  vraie  valeur  moyenne  de  «>  est  comprise 
entre  les  évaluations  de  Halley  et  de  Pound.  Toutefois,  cofflUM 
Newton  a  employé  la  première  dans  la  deuxième  édition  des  Pn«- 
efpes  donnée  par  Cotes  en  17 13 ,  l'autre  dans  la  troisième  donnée 
par  Pemberton  en  1726,  il  ne  sera  pas  sans  intérêt  de  les  introduire 
aussi  individuellement  dans  la  formule  que  nous  venons  d'étaUir. 

Pour  cela,  concevons  que  les  deux  branches  de  l'angle  • 
soient  effectivement  prolongées  depuis  le  centre  du  soleil  jusqu'à 
la  distance  a\  égale  au  demi  grand  axe  de  Torbe  de  Jupiter;  et 
donnons-lui  pour  mesure  I^arc  que  ces  branches  interceptent  à 
cette  distance  sur  une  circonférence  de  cercle  décrite  du  rayon  a'» 
Le  sinus  de  l'angle  &>,  pris  sur  cette  circonférence,  représentera  en 
position,  ainsi  qu*en  grandeur  absolue,  le  demi  grand  axe  a  de 
Torbe  du  satellite  observé.  On  aura  |)ar  conséquent 

a  =  «'  sin  w. 

Cette  expression  étant  substituée  dans  notre  formule  (2)  où  les 
éléments  a  et  a'  n'entrent  que  par  leur  rapport ,  r/ disparaît  ;  après 
quoi  l'équation  renversée  donne 

n?  '"  T'^sin^w 
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Et  en  remplaçant  les  symboles  littéraux  dans  le  second  membre 
par  leurs  valeurs  numériques,  il  en  résulte: 

Par  l'observation  de  Halley ,  — 7  =  io3i  ,36; 

tn 

Par  celle  de  Pound,  —7  =  1066,08. 

m 

Toutes  deux  s'accordent  donc  à  donner  la  masse  de  Jupiter 

moindre  que  y^i  ^^  ^^'^  ^^  soleil. 

M.  Airy  a  repris  la  détermination  de  l'angle  » ,  par  un  autre 
procédé  de  mesure ,  en  y  apportant  toute  la  recherche  de  pré- 
cision que  l'astronomie  peut  actuellement  permettre,  et  il  a 
trouvé  (  *  ) 

-i^=  1047,68, 

valeur  presque  exactement  intermédiaire  entre  celles  de  Halley 
et  de  Pound.  On  ne  peut  donc  pas  douter  que  la  masse  de  Jupiter 
ne  soit  très-approximativement  telle  que  la  donne  cette  déter- 
mination. 

Je  dois  ici  lever  un  scrupule  qui  pourrait  se  présenter  à  l'esprit. 
L'application  de  Téquation  (2)  n'est  légitime  qu'en  admettant  que 
les  demi  grands  axes  a'  et  a  sont  ceux  des  orbites  que  Jupiter  et 
son  satellite  décriraient  avec  les  durées  T%  r  de  leurs  révolu- 
tions actuelles,  si  Jupiter  existait  seul  dans  l'espace  avec  le 
soleil,  et  le  satellite  seul  avec  sa  planète.  Or,  tout  le  calcul  des 
réductions  s'eflectue  pour  la  distance  a',  telle  que  les  observa- 
tions la  donnent  en  réalité,  et  non  pour  sa  valeur  idéale  à  l'état 
d'isolement.  Mais  la  petitesse  des  masses  des  planètes  comparati- 
vement à  celle  du  soleil  fait  évanouir  cette  difficulté,  parce 
que  la  différence  des  axes  réels  aux  axes  fictifs  ne  pouvant  être 
que  de  ce  même  ordre  de  petitesse,  l'erreur  qu'elle  peut  ap- 
porter dans  l'évaluation  des  fractions  qui  expriment  les  masses 
doit  être  de  l'ordre  du  carré  de  ces  mêmes  fractions;  ce  qui  per- 


{*)  Transact,  of  the  astronomieal  Socie^  0/  tonâon,  tome  VI ,  paflf.  83,  ot 
tome  Vin,  pag.  35. 

T.  V.  17 


a58  AsmoMOHiE 

met  d'obtenir  des  résultats  déjà  très-approchés  en  la  n^ligeant; 
sauf  à  voir  plus  tard  s'il  serait  utile  de  chercher  à  en  rendre  Tap- 
prédation  numériquement  plus  parfaite  encore. 

il6.  Newton  a  déterminé  de  la  même  manière  lâ  masse  de 
Saturne  diaprés  les  observations  de  son  sixième  satellite,  et  il  Fa 
trouvée  égale  à  jjjj  de  celle  du  soleil.  Des  mesures  plus  pré- 
cises l'ont  fait  depuis  reconnaître  plus  [>etite  encore  et  seulement 
—y.  Mais  le  prodige  de  génie  consiste  à  avoir  découvert  le  pro- 
cédé. 

il7.  Enfin  il  a  encore  employé  la  même  méthode  pour  appré- 
cier la  masse  de  la  terre.  Mais  quoiqu'il  soit  parvenu  ainsi  à 
prouver  qu'elle  est  d'un  ordre  de  petitesse  beaucoup  moindre 
que  les  deux  précédentes ,  il  n'a  pu  en  obtenir  qu'une  évaluation 
très-imparfaite  ,  parce  que  plusieurs  données  essentielles  à  cette 
application  étaient  alors  inexactement  connues ,  ou  même  entiè- 
rement ignorées.  D'ailleurs  on  ne  savait  pas  que  la  masse  deb 
lune  est  beaucoup  plus  forte  relativement  à  celle  de  la  terre,  que 
ne  le  sont  celles  des  satellites  de  Jupiter  ou  de  Saturne  relative- 
ment à  leur  planète  :  étant  environ  -^  de  cette  masse,  de  sorte 
qu'on  ne  peut  plus  la  négliger  dans  le  calcul  comme  insensible* 
Toutefois  dans  cet  enfantement  de  la  science ,  il  ne  sera  pas  sans 
intérêt  de  voir  comment  il  a  procédé.  Il  adnoet  que  le  rayon 
moyen  de  l'orbe  delà  lune  est  égal  à  60  rayons  de  la  sphère  terrestre. 
Il  suppose  aussi  la  parallaxe  du  soleil  égale  à  10"  sexagésimales. 
La  plus  grande  ôlongalion  de  la  lune  à  la  terre,  vue  du  centre  du 
soleil,  en  résulte  donc  égale  à  60  fois  10",  ou  10'.  C'est  la  valeur 
de  l'angle  &>  dans  notre  formule  (a).  Il  prend  de  plus  : 

La  durée  de  la  révo- 
lution sidérale  de  la 
lune T=r27J7^  43"  =  39343™, 

A  quoi  il  faut  joindre 

celle  de  la  terre.    .     T'  =  365J,:>5638  =  365,25638.  i44o». 

En  mettant  ces  données  dans  notre  formule  (2),  et  effectuant 
le  calcul  numérique  avec  les  Tables  de  logarithmes  à  sept  décimales, 
on  en  conclut  la  masse  m  de  la  terre,  considérée  comme  planète 
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principale  «  celle  du  soleil  étant  1  ;  et  il  en  résulte 


Newton  trouve 


—  =  227310. 


—  =  227512. 


La  difTérence  peut  tenir  à  ce  qu*il  aura  employé  une  évaluation 
de  Tannée  sidérale  un  peu  difTérente ,  ou  à  ce  qu'il  aura  effectué 
le  cakal  autrement  que  par  les  logarithmes.  Elle  est  d'ailleurs 
sans  importance  comme  application. 

1 18.  Laplace,  dans  sa  Mécanique  céleste^  tome  III,  page 62,  a  re- 
pris ce  problème  par  une  méthode  bien  plus  précise,  dont  Poisson 
a  simplifié  Texposé  dans  son  Traiié  de  Mécanique^  tome  P%  p.  476, 
3*  édition.  Je  vais  la  reproduire  brièvement  sous  cette  dernière 
forme;  car  le  résultat  nous  sera  indispensable  jiour  ce  qui  va 
suivre. 

Soient  M  la  masse  du  soleil,  m  celle  de  la  terre,  T  la  durée  de  sa 
révolution  sidérale,  et  a  le  demi  grand  axe  de  l'orbite  qu'elle  dé- 
crirait avec  cette  vitesse  de  circulation ,  si  elle  existait  seule  dans 
l'espace  avec  le  soleil.  L'équation  (i)  du  $  97  étant  appliquée  à  ce 
cas ,  nous  donnera 

^  '  (M-f-m)/ 

Si  la  terre  était  sphérique,  homogène  et  ayant  pour  rayon  r, 

mf 
Tattraction  qu'elle  exercerait  sur  un  point  de  sa  surface  serait  —  • 

r* 

En  la  supposant  composée  de  couches  elliptiques  variant  de  den- 
sité de  la  surface  au  centre  suivant  une  loi  quelconque  y  ce  qui 
semble  devoir  approcher  beaucoup  de  son  état  réel ,  Laplace  a 
démontré  que  cette  expression  sera  encore  applicable  sur  le  pa- 
rallèle terrestre  où  le  carré  du  sinus  de  la  latitude  est  |.  Établis- 
sant donc  notre  calcul  pour  ce  parallèle,  les  opérations  géodé* 
siqnes  donnent  très-approximativement  pour  son  rayon  : 

/^  =  6364551". 
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L^attractioii  que  la  terre  y  exerce  à  sa  surface,  7  est  représentée 
par  la  gravité,  non  pas  apparente  et  telle  qu'on  Tobserve,  mais 
telle  qu*on  la  trouverait  en  y  ajoutant  la  quantité  dont  elle  est 
affaiblie  par  la  force  centrifuge  qu'engendre  le  mouvement  de 
rotation.  Ainsi  corrigées,  les  expériences  du  pendule  donnent 
pour  sa  mesure  locale  sur  le  parallèle  considéré 

^  =  9"»,  8 1645. 

g  est  ici  le  double  de  l'espace  que  l'attraction  de  la  terre  agis- 
sant sur  les  corps  placés  sur  ce  parallèle  à  peii  de  distance  de 
sa  surface,  leur  ferait  décrire  en  ligne  verticale,  pendant  la 
première  seconde  sexagésimale  de  temps  moyen  de  leurchate 
libre;  car  notre  équation  (i)  a  été  établie  sous  la  condition  d'éva- 
luer ainsi  les  forces  accélératrices,  comme  nous  l'avons  spécifié 
au  §  Otf ,  en  définissant  le  symbole  /  qui  en  est  un  des  élémeDts. 
D'après  cette  convention  ,  T  devra  pareillement  s'y  exprimer  ca 
secondes  sexagésimales  de  temps  moyen.  Or  la  valeur  de  ^aiasi 
connue ,  nous  fournit  la  relation 

laquelle  doit  coexister  avec  notre  équation  (i).  Y  prenant  donc  la 
valeur  de  /",  pour  la  substituer  dans  celle-ci ,  elle  deviendra 

et  en  faisant  M  égal  à  i  comme  précédemment,  on  en  tire 

I   ^n* r  / a\-' 

r 
Le  rapport  -  est  le  sinus  de  la  parallaxe  solaire  sous  le  parallèle 

considéré.  Poisson  la  fait  égale  à  8",6 ,  ce  qui  est  sa  valeur  moyenne 
donnée  par  les  observations  des  passages  de  Vénus.  En  la  nom- 
mant Pj  nous  aurons  finalement 

m       gj^  sin-*/; 
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T  devant  être  exprimé  en  secondes  de  temps  moyen ,  sa  valeur 

SCTA 

1=365,2523638. 86400. 

Rien  ne  manque  donc  pour  évaluer  le  second  membre ,  en  nom- 
bres ^  et  en  le  fabant,  on  trouve 

1  =  354986.    <l'«ù    '"=35pg- 

La  niasse  de  la  terre,  conclue  de  ce  calcul,  est  donc,  comparati- 
vement à  celle  du  soleil ,  de  Tordre  d'excessive  petitesse  que 
Newton  lui  supposait  ;  et  elle  est  même  bien  moindre  qu*it  ne  l'a*- 
vaît  trouvée.  Cette  évaluation,  quoique  préférable  à  la  sienne, 
n'est  pas  encore  exempte  de  quelque  incertitude ,  à  cause  des  lé- 
gères erreurs  que  Ton  peut  avoir  à  craindre  dans  l'appréciation  des 
données  r,  g  y  p.  Mais  la  faiblesse  de  |a  fraction  pi  qui  la  repré- 
sente y  lui  donne  si  peu  d'influence  sur  les  mouvements  des  autres 
planètes,  que  sa  valeur,  aussi  approximativement  assurée  que 
nous  venons  de  l'obtenir ,  suffit  pour  calculer  les  efTets  de  son  at- 
traction avec  toute  l'exactitude  que  les  observations  peuvent  at- 
teindre. ^ 

119.  Mars,  Vénus  et  Mercure  n'ayant  pas  de  satelllrcs,  on  ne 
peut  pas  leur  appliquer  les  méthodes  précédentes,  et  aussi  P^ewton 
n*a-t-il  pas  su  évaluer  leurs  masses,  que  la  conformité  très-ap- 
prochée de  leurs  mouvements  à  la  troisième  loi  de  Kepler,  entre 
les  carrés  des  temps  des  révolutions  et  les  cubes  des  demi  grands 
axes,  lui  montrait  seulement  devoir  être  fort  petites.  Mais  le  pro- 
grès de  l'analyse  mathématique  a  permis,  depuis  lors,  d'embrasser 
toDie  la  théorie  mécanique  de  notre  système  planétaire ,  dans  un 
même  calcnl  d'ensemble,  en  considérant  les  corps  qui  les  compo- 
sent ,  et  le  soleil  même,  comme  régis  et  maintenus  dans  leurs 
mouvements  relatifs  par  une  même  force  accélératrice,  provenant 
de  leurs  attractions  mutuelles,  laquelle  à  chaque  instant ,  et  pour 
chacun  d'eux,  est  proportionnelle  à  sa  masse  propre  et  réciprocf  ue 
au  carré  de  sa  distance  actuelle  au  corps  influencé.  Sachant  déplus 
que  ces  masses  sont  toutes  très- petites  comparativement  à  celle  du 
soleil  M,  on  considère  les  fractions  /»,  m'y  //i'^,...,  qui  expriment 
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leurs  rapports  à  la  sienne ,  comme  autant  d'inconnues  que  Ton  in- 
troduit symboliquement  dans  les  équations  différentielles  du  mon- 
vement  propres  à  chaque  planète ,  en  n'y  conservant  pour  une 
première  approximation  que  leur  première  puissance  ;  ce  qui  les 
isole  de  la  portion  dominante  et  régulièrement  elliptique  des  for- 
mules qui  dépend  de  Faction  du  soleil.  Etudiant  alors  ces  termes 
perturbateurs,  on  cherche  à  reconnaître  dans  la  composition  de 
leurs  coefQcients  littéraux ,  les  conditions  de  distance  et  de  posi- 
tion relatives ,  dans  lesquelles  Faction  de  chaque  masse /m,  m', 
m" y...  acquiert  le  plus  d'efficacité,  ce  qui  en  donne  l'évaluatioD 
approximative ,  que  Ton  rectifie  encore  ultérieurement  par  d^ao- 
tres  épreuves,  quand  on  en  trouve  Toccasion.  Mais  je  ne  pois 
qu'indiquer  ici  soiumairement  le  principe  de  cette  méthode.  Cest 
dans  les  Mémoires  spéciaux  des  {géomètres,  surtout  dans  la  Méca- 
nique céleste  de  Laplace,  qu'il  faut  en  étudier  les  applications  (^). 


(**)  Après  Mewton,  Euicr,  d^Alenibert,  Clairaut,  La(rran(re,  La  place,  ont 
employé  leur  génie  à  développer  toutes  les  conséquences  du  principe  de 
rattracUon  dans  leurs  particularités  les  plus  sensibles,  dont  il  avait  po  scti- 
Icment  signaler  les  plus  importantes.  Mais  la  théorie  mécanique  detOMii' 
vements  d^un  système  planétaire  composé  de  points  matériela  en  nombre 
quelconque,  distribués,  comme  que  rc  soit  dans  lovido,  à  de  grandes  dis- 
tances les  uns  des  autres  et  soumis  à  leurs  attractions  , mutuelles,  a  ele 
établie  pour  la  première  fois,  dans  toute  sa  généralité ,  avec  une  clarté  lu- 
prômo,  par  Lagrange  dans  les  Mémoires  de  Berlin  pour  1781  et  1782.  Cestl» 
plus  belle  et  la  plus  instructive  introduction  à  la  dtécani^ue  céleste  de  La- 
place  pour  tout  ce  qui  concerne  les  mouvements  des  centres  de  gravité  des 
planètes  autour  du  soleil ,  et  des  satellites  autour  de  leurs  planètes  princi- 
pales. On  trouve  aussi  dans  les  Additions  à  la  Connaissance  des  Temps  poor 
les  années  18  jS,  18^4  ^^  *^4f))  ^^^  Mémoires  de  M.  Le  Verrier,  où  Tensemble 
du  problème  dos  perturbations  planétaires  est  traité  dans  une  complète  gé- 
néralité, par  toutes  les  ressources  de  l'analyse  moderne,  avec  une  grande 
simplicité  de  formes,  et  avec  une  étendue  d'applications  qui  en  réalise  nu- 
mériquement tous  les  détails.  Je  ne  puis  trop  en  recommander  la  lectureaox 
personnes  qui  voudront  prendre  de  ces  théories  une  connaissance  à  la  foi» 
pratique  et  profonde.  On  peut  voir  le  résumé  historique  de  tous  cestravaei 
relatifs  à  rastronoinie  planétaire  dans  une  série  d'articles  insérés  au  Jounul 
des  Sat'ants.  clans  les  mois  d'octobre  ,  novembre,  décembre  184O,  janrier  ei 
février  iS47»  ^  Toccasion  de  la  découverte  de  la  planète  Neptune,  qui  f»' 
signalée  alors  par  la  théorie,  avant  d'être  aperçue  par  Tobservation. 
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âSO.  Qu/iod  OD  coooait»  pour  deux  piaDétes»  les  dui-ées  T,  T' de 

leurs  révolutions  sidérales ,  et  les  fractions  m  ,  m\  qui  expriment 

les  rapports  de  leurs  masses  à  celle  du  soleil ,  la  loi  de  Tattrac- 

tion  permet  de  calculer  le  rapport  —  des  demi  grands  axes  de  leurs 

orbites  théoriques,  qu'elles  décriraient,  avec  ces  mêmes  durées  de 
révolutions ,  si  chacune  existait  seule  dans  Tespace  avec  le  soleil. 
Cest  une  application  immédiate  de  Téquation  (K),  que  nous  avons 
établie  au  §  lOi  pour  ce  cas  d'isolement.  En  effet,  en  y  prenant  M 
pour  unité  de  masse,  elle  devient 


a' 


Tout  y  est  donc  connu  alors,  excepte  le  rapport  —  que  Ton  peut 
ainsi  en  conclure  ;  et  Ton  en  tire 


—  ^Tl  (L:tJ!!L\ 


ou  y  en  introduisant  les  mouvements  moyens 

2  TT  ^  2  TT  û'^  /ï'    / 1  4-  m' 

Si  Ton  veut  prendre  a  pour  unité  de  longueur  dans  le  premier 
membre,  on  aura  a'  en  partie  de  a  par  cette  relation.  Mais 
GommeTy  T',  /i,  n',  seront  conclus  des  révolutions  apparentes, 
dans  lesquelles  les  attractions  simultanées  de  toutes  les  autres 
planètes  auront  une  part,  si  petite  qu^elle  soit,  cet  a  et  cet  a'  ne 
seront,  à  la  rigueur,  ni  ceux  des  orbites  réelles ,  ni  ceux  que  les 
deux  planètes ,  auxquelles  ces  données  conclues  de  l'observation 
appartiennent,  se  trouveraient  avoir  si  chacune  existait  seule 
dans  l'espace  avec  le  soleil.  Ce  seront  des  éléments  de  calcul 
conventionnels ,  qui  n'ont  pas  de  représentants  physiques  rigou- 
reux. Toutefois  leur  différence  avec  ceux  qui  auraient  lieu  dans 
ces  deux  états,  seront  insensibles,  ou  à  peine  sensibles,  à  cause 
de  l'excessive  faiblesse  des  attractions  des  autres  planètes  compa- 
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rativement  à  celte  du  soleil ,  et  je  ne  la  mentionne  que  poor  éta- 
blir le  caractère  précis  des  résultats  ainsi  obtenus.  Mais  nous 
verrons  plus  loin  une  différence  analogue  se  réaliser  dans  des 
proportions  beaucoup  plus  marquées  dans  la  théorie  de  la  laDe, 
quand  nous  comparerons  son  mouvement  apparent  autour  de  li 
terre,  à  celui  qu'elle  aurait  s'il  n'était  pas  modifié  par  l'attractioo 
du  soleil. 

Ces  restrictions  théoriques  étant  faites ,  déterminons  par  l'é- 

a' 
quation  précédente  la  valeur  de  —  pour  la  terre  et  Jupiter.  Eo 

adoptant  les  durées  apparentes  de  leurs  révolutions  sidérales  rap- 
portées dans  V Exposition  du  système  du  monde  ^  édition  de  182^, 
comme  l'a  fait  M.  Le  Verrier ,  les  données  seront  : 

Pour  la  terre         T  =    365J,2563835 ,     /w  =        ' 


354986' 

Pour  Jupiter         T'  =  433îJ ,58482 12 ,     m*  =  — V- 

io5o 

Alors,  en  effectuant  le  calcul  par  les  logarithmes,  avec  quel- 
ques précautions  de  détail ,  que  j'indique  ici  en  note ,  on  ob- 
tient (*) 

—  =  5,2027006 , 

a 


i*)  LVquatioii  traitée  par  les  logarithmes  dooau 

Avec  les  données  rapportées  dans  le  texte ,  et  me  servant  des  Tables  à  qua- 
torze décimales,  je  trouve,  par  la  simple  application  des  premières  diffé- 
rences, 

logT  =  5,56259781449330,    lo6T'=  3,6367470737  4576i 

log  /  iH j  =0,00041  o5i44î»847; 

de  là  on  tire 

lo    (M  =  0,7162363443  io99i     -  =  5,20279 ©5678 68. 
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avec  ces  mêmes  données ,  M.  Le  Verrier  trouve 

5,2027979. 

La  difTérence  provient  de  ce  que ,  pour  calculer  le  facteur  qui 
dépend  des  masses,  il  s'en  est  tenu  à  Tapproximation 


(rT5^)='*H--»), 


« 

ce  qui  en  donne  une  valeur  trop  forte.  Le  changement  qui  en  ré- 
suite  dans  Texpression  numérique  de  —  a  en  soi  peu  d'impor- 
tance» parce  que  les  demi  grands  axes  théoriques,  a\  a",,.. 
entrent  dans  les  formules  des  mouvements  comme  autant  de  con- 
stantes arbitraires  ,  dont  les  valeurs  finales  en  a  se  déterminent 
par  la  condition  de  satisfaire  le  mieux  possible  à  Tensemble  des 
observations.  Mais  en  principe ,  on  ne  doit  pas ,  dans  l'apprécia- 
tion primordiale  de  ces  constantes ,  négliger  les  puissances  des 
masses  supérieures  à  la  première ,  parce  qu*on  est  ensuite  obligé 
d*en  tenir  compte,  dans  plusieurs  particularités  des  perturbations 
qui  en  dépendent. 

M.  Le  Verrier  a  inséré  dans  les  Additions  à  la  Connaissance  des 
Temps  pour  i844»  ^^  résultats  qu'il  a  ainsi  obtenus  pour  les  cinq 
planètes  principales  de  notre  système  solaire,  auquel  il  a  joint 
Uranns  dont  je  parierai  plus  loin.  Il  7  a  aussi  donné  les  moyens 
mouvements  1,  a',  /t'%...  exprimés  en  secondes  sexagésimales  de 
degré,  pour  une  année  julienne  de  365^1,  tels  qu'ils  se  con- 
cluent des  révolutions  sidérales,  par  l'évaluation  proportionnelle, 

365  25 
36o .  3600'' .  — -~-  •   Enfin  il  a  annexé  à  ces  résultats  les  éléments 

variables  des  ellipses  de  ces  mêmes  planètes,  pour  l'époque  du 
i***  janvier  1800.  Comme  cet  ensemble  de  données  résume  les  dé- 
terminations les  plus  eiactes  que  l'observation  continuée  pendant 
tant  de  siècles  ait  fait  obtenir  relativement  à  ces  cinq  astres, 
j'emprunte  à  M.  Le  Verrier  les  deux  tableaux  où  il  les  a  con- 
signées : 
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«OMS 

dei  pUnètn. 


Mercure. 
Vénus. .. 
La  terre. 

Mars 

Jupiter. . 
Saturne. . 
Uranus. . 


MASSES. 


m 


s   000   000 

^1 

401  T7T 

I 
T5TTM 
i_ 

s  «10  CST 

I 
I    OSO 

I 

s  tia 

TTîTs 


des  ré%olntioni 

sidérales 

en  jonr»  mojcDB. 


87.9692580 
224,7007869 

365,25638  35 

6i»,979(i458 

4332,584821a 

10759,21981  74 

30686,8208296 


■  OTUIS 

DionTemenU 

en  secondes 

sex-igèoimsles 

dans  une  année 

julienne. 


5381016,17 
210G641 ,49 

1295977  »-*8a 

689050,982 

109256,719 

43996,127 

15425,645 


n>«i-«sAitM  au* 

théorîqae», 
coBclns. 


0,3870987 

0,72333  aa 

I  ,0000000 

1 ,5a369 14 

5,2027979 

9.5388524 

19»  18272  94 


t«r  iAKTiBS  1800 

BSCSNTSlClTàS. 

LOIIOtTDDBS 

drs 
ptriliélies. 

IMCLIKAISOVI 

sur 
l'ccliptique. 

aoneiTvna 

d^  nuMids 

naecndants. 

Mercure. . . 

Vénus 

La  terre . . . 

Mars 

Jupiter. . . . 

Saturne 

Uranus. . . . 

o,2o56i  63 

.   0,00686 182 

.     0,016792258 
0,09321  68 

OjOfSlG2I 

o,o.>6i5  o5 
o.o.jGGi  08 

0       t       tf 

74. ao.  5,8 

128.43.  6,0 

99.30.28,6 

332. 32. 5 1 ,2 

II.  7.38,0 

8).  8.20,0 

167.30.24,0 

0     ,       t, 

7-  0    5.9 
3.a3.a8,5 
0.  0.  0,0 
i.5i.  6,2 
I. i8.5i,6 
2.29.35,9 
0.46.28,0 

0     r     V 
45.57.  9 

74-5i.4i 
0.  0.  0 

47  59.38 

98.9.5.45 

1 II .56.  7 
72.59.21 

I2i.  En  remontant  à  Torigine  du  procctïé  qui  nous  a  servi  pour 
déterminer  les  rapports  des  demi  grands  axes  théoriques  a,  tf*» 
û",...  on  voit  <|u'il  repose  essentiellement  sur  réquatiQn(i)  àw 
§  97,  laquelle  étant  appliquée  à  une  planète  quelconque ,  que  l'on 
suppose  exister  seule  dans  l'espace  avec  le  soleil ,  astreint  son 
mouvement  révolulif ,  à  la  condition  individuelle 


'W 


a\ 


Si  donc  on  admet  que  la  masse  m  de  la  planète  et  celle  du  soleil  M. 


ne  changent  pas  ;  qif  en  outre  la  loi  de  Tattraction ,  ainsi  que  son 
énergie  absolue,  mesurée  par  le  symboley^  se  maintiennent  con- 
stantes 9  le  demi  grand  axe  a  ne  pourra  pas  varier  de  grandeur 
sans  que  le  temps  T  de  la  révolution  sidérale  s*altère.  La  même 

conséquence  aura  heu  pour  le  moyen  mouvement  n,  on  -=-9  qui, 

ainsi  qu'on  Ta  vu  dans  le  §  99 ,  est  lié  au  demi  grand  axe  a,  par 
réquation 

(1)  n  =  a''^^j 

laquelle  n'est  qu'une  transformation  de  Téquation  (1),  où  fx  repré* 
sente  (M  +  /»)/.  Or  Texpérience  nous  apprend  que  depuis  Tan- 
tiquité  la  plus  reculée  jusqu'à  nos  jours  les  durées  des  révolutions 
sidérales  ont  été  les  mêmes,  ou  à  peine  différentes  de  ce  que 
nous  voyons  aujourd'hui.  Car  les  valeurs  que  nous  leur  trouvons 
ne  différent  de  celles  qu'Bipparque  avait  conclues  des  observa- 
tions chaldéennes,  que  par  des  fractions  de  jour,  qui ,  pour  Mer- 
cure, Vénus  et  Mars,  lui  étaient  presque  insaisissables ,  et  qui  s'é- 
lèvent seulement  à  quelques  heures  pour  Jupiter  et  Saturne,  dont 
les  révolutions  sont  beaucoup  plus  longues.  Donc  pendant  toute 
cette  suite  de  siècles ,  les  demi  grands  axes  théoriques  a  ,  ou  se 
sont  maintenus  constants,  ou  n'ont  éprouvé  que  des  altérations 
très- restreintes.  Tous  les  autres  éléments  des  orbites,  au  contraire, 
ont  subi,  dans  cet  intervalle  de  temps,  des  variations  progressives 
qui,  pour  plusieurs  d'entre  eux,  ont  dû  être  considérables.  Quoi- 
que les  astronomes  anciens  ne  nous  aient  transmis  sur  les  valeurs 
de  ces  éléments  que  des  données  très-défectueuses ,  parce  que  la 
plupart  n'entraient  qu'indirectement  dans  leurs  hypothèses  géo- 
métriques ,  la  théorie  newtonienne  nous  permet  de  retrouver  fort 
approximativement  leurs  valeurs  antérieures^  d'après  la  marche 
et  la  grandeur  des  changements  continus,  que  les  attractions 
mutuelles  des  planètes,  combinées  avec  celle  du  soleil,  doivent 
perpétuellement  y  opérer.  Cest  ce  que  je  vais  tâcher  de  faire 
comprendre  autant  que  je  le  pourrai  par  un  simple  discours.  Je 
réduirai  la  difficulté  à  ses  moindres  termes  en  profitant  de  cette 
circonstance,  que  les  corps  dont  il  s'agit ,  le  soleil  même ,  étant  à 
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peu  près  sphériques ,  et  toujours  séparés  par  des  intervalles  très- 
grands  comparativement  à  leurs  dimensions  propres,  ils  réagissait 
très-approximativement  les  uns  sur  les  autres  comme  si  la  maise 
de  chacun  d'eux  était  réunie  tout  entière  à  son  centre  de  gravité. 
Alors  leurs  mouvements  généraux  peuvent  être  envisagés,  comme 
s'appliquant  à  autant  de  points  mathématiques ,  qui  seraient  pla- 
cés à  ces  centres,  et  soumis  aux  mêmes  influences  respectives.  J'o- 
serai donc  de  cette  liberté. 

188.  Ceci  étant  admis,  reprenons  les  tableaux  du  §  180,  où  toos 
les  éléments  des  orbites  elliptiques  des  cinq  anciennes  planèta, 
Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne,  sont  exprimés  en  nom- 
bres avec  les  valeurs  qu'ils  se  trouvaient  avoir  au  i*' janvier  i8oo. 
Puis  ayant  construit  géométriquement  les  cinq  orbites  avec  ces  don- 
nées, plaçons-y  chaque  planète  dans  le  lieu  qu'elle  y  occupait  alor^ 
et  suivons  leurs  mouvements  ultérieurs,  en  les  rapportant  toujours 
au  même  plan  écliptique  de  1 8oo ,  ainsi  qu'à  la  même  ligne  des 
équinoxes ,  maintenus  fixes.  Ces  mouvements  seront  complète- 
ment définis,  si  nous  assignons,  pour  chaque  époque  ultérieure /» 
les  directions  actuelles  des  plans  des  orbites  dans  l'espace,  ks 
situations  ainsi  que  les  dimensions  des  ellipses  qu'ils  contiennent, 
et  le  point  de  ces  ellipses  ou  en  général  de  leur  plan  ,  dans  leqnd 
chaque  planète  se  sera  transportée.  Ce  sont  là  trois  ordres  de 
questions  qu'il  faut  séparément  résoudre. 

Pour  cela  considérons  une  de  ces  planètes  dont  la  masse  soit/n, 
celle  du  soleil  étant  M.  Puis,  faisant  d'abord  abstraction  de  toutes 
les  autres,  supposons,  en  général ,  qu'étant  placée  en  un  point 
connu  de  l'espace,  à  la  distance  r  du  centre  de  cet  astre,  elle  se 
meuve  actuellement  avec  une  certaine  vitesse  V,  connue  en  direction 
ainsi  qu'en  grandeur,  laquelle  forme  avec  le  prolongemiint  du  rayon 
r  l'angle  S,  qui  se  trouvera  ainsi  pareillement  donné.  Dans  cet  état 
d'isolement,  elle  persistera  indéfiniment  h  se  mouvoir  dans  leplâo 
mené  par  la  direction  actuelle  de  la  vitesse  V  et  du  rayon  r,  ce  qui 
déterminera,  et  fera  connaître,  la  longitude  0  du  nœud  ascendant 
de  ce  plan  ,  ainsi  que  son  inclinaison  ^  sur  l'écliptique  de  i8oo, 
maintenu  fixe  ,  conformément  aux  conventions  ci- dessus  établies. 
Quant  à  l'orbite  qu'elle  y  décrira,  ce  sera  généralement  une  sec- 
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tion  coaique  dont  le  centre  du  soleil  sera  un  foyer.  La  nature 
ainsi  que  la  situation  de  cette  trajectoire  dans  le  plan  oà  eHe  est 
décrite  y  seront  complètement  déterminées  par  les  données  précé- 
dentes y  desquelles  on  les  en  déduira ,  au  moyen  de  quelques  for- 
mules très-simples  y  que  Ton  trouve  rassemblées  dans  le  Traité 
de  Mécanique  de  Poisson ,  tome  V,  page  4^4  >  ^*  édition  y  et 
dont  je  vais  me  prévaloir. 

Premièrement,  si  Ton  désigne  par  ja  le  facteur  constant  (M+/ii)y 

qui  est  égal  à  >  le  demi  grand  axe  a  de  la  section  conique 

décrite ,  se  conclura  de  V  et  de  r,  d  après  la  relation  suivante  y  qui 
équivaut  à  celle  que  Poisson  établit  entre  les  mêmes  éléments  varia- 
bles au  commencement  de  la  p.  4^5,  en  y  remplaçant  par  |x  : 


(•) 


--0-=) 


Afin  de  rendre  sensible  l'influence  de  la  vitesse  V,  sur  la  diversité 
des  valeurs  dea ,  qui  peuvent  en  provenir  y  nommons  U  la  valeur 
particulière  de  cette  vitesse  qui  ferait  décrire  à  la  planète  une  dr^ 
conférence  de  cercle ,  si  elle  lui  était  imprimée  à  la  distance  r,  où 
elle  se  iroMve  actuellement  placée.  Dans  cette  supposition,  a  de- 
venant égal  à  r,  on  aura 

r 
tirant  de  là  fx,  pour  le  substituer  dans  (i) ,  il  en  résulte 

De  là  on  déduit  (^) 

U» 


2U^ 


(*)  Il  no  dot  pu  confondre  cette  relation  avec  celle  que  Laplace  donne 
au  lÎTre  U  de  U  Hicanuiue  ceie«£e,  chapitre  IV,  §  a6.  Dans  celle-ci,  la  lettre  U 
représente  la  vitesse  qui  ferait  généralement  décrire  à  une  planète  une  orbite 
circulaire  dont  le  rayon  serait  i.  Au  lieu  que,  dans  la  nôtre,  U  représente 
la  vitesse  qu^il  faudrait  imprimer  à  une  planète  pour  qu'elle  décrivit  une 
orbite  circulaire  dont  le  rayon  serait  égal  &  son  rayon  vecteur  œiuel  r. 
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Si  V  surpasse  2  U%  a  devient  négatif  et  Torbite  est  une  hyperbole. 
Si  y  '  c=  2  U%  a  devient  infini  et  Torbite  est  une  parabole.  Enfin  si 
V^  est  moindre  que  2  U',  a  devient  positif  et  Torbite  est  une  ellipse. 
Dans  ces  trois  cas  la  nature  de  la  section  conique  est  entièrement 
déterminée  par  la  valeur  de  la  vitesse  V  indépendamment  de  sa  di- 
rection ;  mais  le  dernier  donne  lieu  \  deux  particularités  distinct». 

Le  dénominateur  du  second  membre  peut  se  mettre  sous  li 
forme  U*  -t-  U'  —  V*.  Si  V*  est  moindre  que  U%  a  est  moindre  qoe 
r;  la  planète  se  trouve  dans  la  moitié  de  l'ellipse  qui  contient 
Taphélie.  Si  V  surpasse  U%  en  restant  cependant  moindre  qoe 
2  U%  a  est  plus  grand  que  r,  et  la  planète  se  trouve  dans  la  moi* 
tié  de  Tellipse  qui  contient  le  périhélie.  Enfin  si  Y'  ==  U%  a  oK 
constamment  égal  à  r,  et  l'orbite  devient  une  circonférence  de 
cercle  décrite  du  rayon  r,  conformément  à  la  condition  emplojée 
pour  définir  la  vitesse  U. 

125.  Admettons  que  la  vitesse  V  est  comprise  dans  les  limiia 
qui  conviennent  à  une  ellipse.  Alors  le  demi  grand  axe  étant  oodh^ 
ainsi  que  le  rayon  vecteur  local  r  et  l'angle  i  qui  détermine  ladh 
rection  tangentielle  de  la  vitesse  V^  le  rapport  e  de  l'exoentriotéi 
ce  demi  grand  axe  s'obtient  par  la  relation  suivante  (  *)  : 

Enfin,  si  l'on  nomme  u,  la  longitude  de  la  planète,  quand  die 
se  trouve  à  l'extrémité  d'un  rayon  donné  r,  et  tj  celle  du  pé- 
rihélie de  l'ellipse,  mesurées  toutes  deux  dans  le  plan  de  cette 
courbe,  l'inconnue  n  se  conclura  de  l'équation  focale 

(3)  r=  M'-^')        , 

1   -h  ^COS  (c^  Bj) 

dans  laquelle  l'angle  v  —  u  représente  l'anomalie  vraie  de  la  pla- 
nète, comptée  à  partir  du  périhélie  de  Tellipse  résultante  des 

(*)  A  la  page/|a4)  dans  lo  n»  •21^  de  Poisson,  il  faut  chan^fer  partoat 
cos^  en  sin  à,  et  rétablir,  dans  la  formule  (  W),  le  facteur  r  qui  est  omiias 
dénominateur. 
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donoées  assignées.  Cette  courbe  est  ainsi  enlicretnent  déterminée, 

tant  de  position  que  de  forme  ;  et  le  moyen  mouvement  —  ou  n  de 

la  planète  se  conclura  de  son  demi  grand  axe  par  la  relation  gé- 
nérale 

(4)  /i  =  a'"»V/^, 

qui  convient  à  son  état  supposé  dUsolement. 

Les  relations  exprimées  par  les  équations  (i),  (2)9  (3)  étani 
générales,  pourraient  être  appliquées  dans  un  sens  inverse  ;  c'est* 
à-dire  que,  si  Ton  se  donnait  les  éléments  a,  a,  m  de  l'ellipse  fixe, 
on  en  déduirait  le  rayon  vecteur  r,  l'angle  ^,  et  la  vitesse  tangen- 
tielle  Y,  pour  chaque  longitude  c,  assignée  à  la  planète  dans  le 
plan  de  cette  ellipse,  déterminé  par  les  éléments  9  et  ^ . 

Pour  que  cette  application  inverse  soit  complète,  il  ne  reste 
plus  qu*à  pouvoir  assigner  l'époque  à  laquelle  la  planète  atteint 
chaque  longitude  désignée  v.  Ici  il  faut  évidemment  faire  interve- 
nir  la  loi  suivant  laquelle  s'opère  son  mouvement  circulatoire. 
Elle  consiste  en  ce  que  son  rayon  vecteur  r  décrit,  autour  du  centre 
du  soleil,  des  aires  curvilignes  proportionnelles  au  temps.  Soit  dt^ 
le  petit  arc  de  longitude  décrit  ainsi  par  ce  rayon  pendant  un  in- 
tervalle de  temps  infinirnent  petit  dt,  l'aire  curviligne  correspon- 
dante sera,  aux  quantités  près  de  second  ordre >  ji^dv,  d'où,  par 

de  la  révolution  totale  de  la  planète  dans  son  ellipse,  dont  la  sur- 
face est  wa'^i  —  tf',  la  portion  de  cette  aire  décrite  dans  le 


TTfl'  V^l  —  <?' 


temps  I,  sera  proportionnellement, ou{na^^i — r% 


27r 


puisque  -~  est  /i.  Egalawt  donc  cette  expression  à  la  précédente, 
on  en  tire 

et ,  par  suite. 


dv 


r^--=na^  Ji  — ^. 

de  ^ 

r'dv 
ndt  = === , 

a^  sli  —  r» 
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OU  y  en  remplaçant  r  par  son  équivalent  algébrique  (3) , 

(5)  ndt=z   — i '- . 

|i  -f-ecos(i»  —  lar)!* 

Dans  cette  équation  différentielle ,  les  éléments  a^^^o,  i^ 
l'ellipse,  ainsi  .que  n  qui  dérive  de  a,  sont  constants;  p  et  f  scmt 
seuls  variables.  Or,  quand  l'excentricité  e  est  une  fraction  mmo- 
dre  que  0,66195,  ce  qui  a  lieu  dans  les  ellipses  de  toutes  les  pU* 
nètes  jusqu'ici  découvertes,  le  second  membre  peut  être  déve- 
loppé suivant  une  série  toujours  convergente ,  dont  tous  les  terna 
sont  immédiatement  intégrables,  et  qui  est  démontrée  par  U- 
place,  au  livre  n  de  la  Mécanique  céleste,  chapitre  III ,  §  16 f)» 
Cette  transformation  donne 

(5)  /ï£//  =  r/t'|i-+-E(»)cos(p— ct)-+-E(»)cos2(p  — CT)-f-ECOcos3(p-«)*' 

Les  coefficients  EO,  £('>, . . .,  E(')  étant  des  fonctions  de  e  sedi 
qui  ont  pour  forme  générale 

E(0  =  (-i)     ^  > 

En  effectuant  l'intégration  sur  les  deux  membres  ainsi  disposai 
et  ajoutant  à  Vintégrale  du  premier  une  constante  arbitraire  1, 
afin  de  comprendre  dans  le  résultat  toutes  les  équations  en  termes 
finis  qui  peuvent  satisfaire  à  la  relation  différentielle  (5),  on 
obtient 

(6)  /ir-f-e  =  c'-hE(')sin(p  — tj)H--^E(')sin2(p  — cj)-|-|E(*)sin3(p-B!K 

«r-h  « ,  s'appelle  la  longitude  moyenne  de  la  planète,  comme  étant 
la  portion  de  sa  longitude  vraie  v  qui  est  exempte  d'inégalités  pé- 
riodiques, et  qui  s'accroît  proportionnellement  au  temps/.  Or 
nous  sommes  convenus  de  compter  le  temps  en  années  juliennes 


{*)  Celte  limite  numérique  de  la  convergence  a  été  établie  par  Laplaœ 
dans  le  supplément  au  tome  V  de  la  Mécanique  céleste ,  page  1 1,  lequel  a  été 
trouvé  dans  ses  manuscrits,  et  imprimé  après  sa  mort. 
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de365->,  25,  partant  du  i^**  janvier  1800,  et  les  moyens  mouve- 
ments n ,  rassemblés  dans  le  i'**  tableau  du  §  ISO  ont  été  évalués 
d'après  cette  condition.  Supposons  qu'à  cette  origine,  la  planète, 
à  laquelle  nous  appliquons  nos  formules,  se  soit  trouvée  avoir,  dans 
le  plan  de  son  orbite,  la  longitude  vraie  \\  que  l'observation  ait 
fait  connaître.  Alors  il  faudra  que,  pour  cette  planète  en  parti- 
culier, l'équation  (6)  soit  satisfaite,  quand  on  7  supposera  à  la 
fois  p  =  1^»  et  r  nul  \  ce  qui  exige  qu'on  ait 

«  =  fo -h  EO  sin  (p.  — u)  4- 1 EC)  sin  2  (j'.— u) -f.  i  E(*)  sîn  3(i'.— w). . . 

La  constante  c  se  trouve  donc  déterminée  par  cette  condition. 
Rlle  le  serait  également  par  toute  autre  longitude  vraie  v„  qui  au- 
rait appartenu  à  la  planète,  quand  le  temps  /  avait  la  valeur 
connue  f..  La  constante  c  a  été  appelée  Vépoque  de  la  longitude 
moyenne,  d'après  ce  mode  de  détermination  dépendant  du  temps. 

124.  Replaçons  maintenant  la  planète  m  dans  les  mêmes  condi- 
tions initiales  de  distance  r  et  de  vitesse  V,  que  nous  lui  avions 
attribuées  au  commencement  du  paragraphe  précédent  ;  mais,  au 
lieu  de  la  laisser  entièrement  libre ,  mettons  en  sa  présence  une 
autre  planète,  une  seule,  ayant  pour  masse  m\  qui  se  trouve 
actuellement  éloignée  de  m  à  la  distance  A,  connue  en  direction 
ainsi  qu'en  grandeur.  Puis,  après  qu'elle  aura  exercé  son  attraction 
sur  m ,  pendant  un  intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt^  à  cette 
distance,  anéantissons -la  par  la  pensée ,  et  voyons  ce  qui  arrivera. 

tn!  exercera  sur  chaque  unité  demassedc  m  la  force  accélératrice — , 

A' 

qui ,  dans  l'intervalle  de  temps  dt^  lui  imprimera  un  incrément 
infiniment  petit  de  vitesse  ti ,  dirigé  de  m  vers  ///',  suivant  la 
droite  A.  Cet  incrément  composé  avec  la  vitesse  V  engendrera  une 
résultante  V'qui  en  sera  différente,  et  formera  généralement  avec 
le  rayon  r,  un  angle  ^\  a^utre  que  ^,  tant  en  direction  qu'en  am- 
plitude. Cet  eflet  d'un  moment  étant  opéré,  laissons  la  planète  m 
continuer  indéfiniment  sa  marche  dans  ces  nouvelles  conditions. 
Elle  quittera  le  plan  qu'elle  avait  précédemment  décrit,  pour 
suivre  celui  qui  contient  r  et  V,  lequel  rapporté  de  même,  à 
l'équinoxe  et  à  l'écliptique  fixes  de  1800,  aura,  pour  longitude  de 
T.  v.  18 


:S«y4  ASTRONOMIE 

son  nœud  ascendant,  0',  diiïérent  de  0,  et,  pour  inclinaison,  ^,  difie 
rent  de  ^ .  En  outre,  Y'  ne  pouvant  différer  qu'infiniment peude  Va 
cause  de  la  petitesse  propre  de  la  force  perturbatrice,  et  de  la  courte 
durée  que  nous  avons  assignée  à  son  action ,  la  nouvelle  orbite 
décrite  par  m  sera  encore  une  ellipse ,  ayant  pour  éléments  a',  /, 
cr',  généralement  autres  que  a,  ^>  cr,  d'où  résultera,  par  l'équa- 
tion (4) 9  un  moyen  mouvement  n'  quelque  peu  différent  de  a. 
Enfin  répoque  de  la  longitude  moyenne^  qui  était  c,  aura  aussi  uae 
autre  valeur  c',  puisqu'en  prenant  toujours,  pour  les  condidoof 
déterminantes,  v=  ç^  quand  t  est  nul,  les  éléments  qui  lui  seroot 
associés  dans  l'équation  (6)  seront  ^,  xs\  n'y  et  non  plus  ^,  o^  a, 
comme  précédemment. 

185.  Ceci  constaté,  replaçons  la  planète  m  dans  les  méD» 
conditions  initiales  que  nous  lui  avions  d'abord  assignées,  fH 
mettons  de  nouveau  en  sa  présence  la  planète  perturbatrice  a'. 
Mais,  au  lieu  de  restreindre  l'action  de  celle-ci  à  un  intervalle  k 
temps  infiniment  petit  dty  laissons -la  s'exercer  continûment  m 
m ,  dans  toutes  les  positions  que  m*  pourra  prendre ,  en  décriTMl 
son  ellipse  propre,  que  nous  supposerons  d'abord  fixe,  pourpki 
de  simplicité.  Alors,  à  chaque  époque  ultérieure  f ,  m  se  trooroi 
dans  des  conditions  actuelles  de  mouvement  différentes  de  odkl 
que  nous  avions  appelées  initiales;  mais,  en  les  prenant  comme 
telles,  pour  cette  époque,  on  voit  que ,  pendant  l'intervalle  de  temps 
infiniment  petit  dt  qui  suivra ,  m  décrira  une  certaine  ellipse  dé- 
terminée par  ces  conditions,  de  sorte  que  son  mouvement  poum 
être  considéré  comme  généralement  opéré  sur  une  ellipse ,  conti- 
nuellement variable  de  position  ainsi  que  de  forme,  dont  les  élé- 
ments 0,^,  rt,tf,CT,  seront  des  fonctions  du  temps  t.  Comme 
Faction  perturbatrice  sera  toujours  très-faible  comparativement  à 
celle  du  soleil ,  à  cause  de  la  petitesse  des  masses  /?/,  relativement 
à  M,  et  du  grand  intervalle  qui  sépare  les  planètes  les  unes  des 
autres,  les  variations  de  ces  éléments,  pendant  chaque  intervalle 
de  temps  infiniment  petit  dt,  seront  très-petites  du  même  ordre, 
et  pourront  se  représenter  par  leurs  différentielles  «fô,  ^<p,  da,  de,de. 
Le  problème  analytique  consistera  donc  à  former  les  expressions 
de  ces  différentielles  en  fonction  du  temps  r,  et  à  les  intégrer, 
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pour  connaître  l'effet  total  qui  résulte  de  leur  accumulation  après 
un  temps  fini. 

Dans  Tellipse  constante  décrite  par  une  planète  qui  est  sup- 
posée exister  seule  dans  l'espace  avec  le  soleil ,  le  moyen  mou- 

vemrat  révolutif  que  nous  avons  nommé /z,  a  pour  valeur — t 

T  étant  la  durée  d'une  révolution  sidérale  complète;  et,  dans 
cette  même  supposition  d'isolement,  n  est  lié  au  demi  grand  axe  a, 
par  la  condition  générale 

(4)  nz=a'^)f^. 

On  peut  étendre  cette  relation  au  mouvement  troublé,  en  considé- 
rant n  ,  comme  le  moyen  mouvement  qui  s'établirait  pendant  cha- 
que intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt^  et  subsisterait  ensuite 
indéfiniment  si  les  forces  perturbatrices  cessaient  tout  à  coup 
d^agir.  Alors,  dans  sa  signification  générale,  n  devient  une  fonc- 
tion du  temps  f ,  dépendante  du  demi  f^nd  axe  instantané  a. 

On  peut  aussi,  sous  ces  mêmes  conditions  d'instantanéité, 
étendre  au  mouvement  troublé  l'équation  différentielle  (5),  qui 
exprime  la  constance  des  aires,  pourvu  qu'on  l'établisse  entre  les 
éléments  variables ,  et  qu'on  la  considère  dans  son  application  res- 
treinte à  chaque  intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt.  Rien  ne 
s^opposera  aussi  à  ce  qu'on  développe  son  second  membre  en  série 
comme  nous  Tavons  fait ,  ce  qui  lui  conservera  sa  forme  précé- 
dente 9 

(5)     ndt=zd9\i  -f-E(')cos(p  — i!r)-hE(»)cosa(p^tj)..  .j 

où  les  coefficients  EO  sont  des  fonctions  de  e  seul.  Mais,  pour  in- 
tégrer ses  deux  membres  ,il  faudrait  avoir  égard  à  la  variabilité  des 
éléments  qu'ils  renferment.  Bans  le  premier,  par  exemple ,  n  étant 
une  fonction  variable  du  temps  ^,  son  intégrale  ne  sera  plus  nt  -f- 1, 
maisy  ndt  +  c ,  le  symbole  J  indiquant  une  quadrature  à  effectuer, 
et  s  désignant  une  constante  arbitraire.  Quant  au  second  membre, 
les  termes  qui  le  composent  contenant  implicitement  les  éléments 
variables  e,  or,  chacun  d'eux  ne  pourra  plus  immédiatement 
s*intégrer  comme  si  ces  quantités  y  étaient  constantes ,  auquel  cas 

18. . 
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on  aurait,  de  uicme  que  dans  le  §  185, 

({])  Jndt  +  fi  =  i'  4-  E^')  sin  (c  —  rr)  -f-  1  K''^sin2(p  — o) 

Toutefois,  OD  peut  conserver  encore  cette  forme  à  Tintégnle 
résultante,  pourvu  que  Ton  y  fasse  varier  la  constante  arbitrairec, 
de  manicre  que  la  différentiation  compîète  des  deux  membres  re- 
produise IVquarion  (lifTérenticlle  (5).  Or  cette  difCérentiatioii  ainsi 
effectuée  donne 

ndt  -h  (U  =  dv  -i-  E('^  dv  ces  (f  —  ci)  -h  E(')  rA' cos 7.  {v  —  u). .. 

r/EC)  dZ^^)  , 

H —  de  sin  (c  —  ci)  -h  t  — r-  ^^  sin  2  (i'— o) 

de  ^  '  de 

—  E('^  r/fjcos(c —  o)—  E(»>rfcicos2(p  —  o). 

Donc  si  Ton  détermine  la  variabilité  de  c  par  la  condition  que  sa 
différentielle  dg  soit  égale  à  la  somme  des  termes  qui  compoMBt 
la  deuxième  ou  la  troisième  ligne  du  second  membre  «  l'iolé- 
grale  (6)  reproduira  idcntic|uement  Téquation  différentielk  (51 
dont  on  Ta  dérivée.  CVst  ce  que  fait  Laplace  au  livre  lY  de  la ifé- 
caiiiquc  cvteste ,  .H  64  ;  et  il  y  établit  également  les  formules  qni 
donnent  les  variations  différentielles  de  tous  les  autres  élémentsde 
rorhile  troublée. 

126.  N'ayant  voulu  présenter  ici  qu*un  cas  simple  qui  pût  don- 
ner iine  idée  précise  des  variations  que  les  éléments  elliptiques  des 
planètes  é[)ronvenl  par  TelTet  de  leurs  attractions  mutuelles,  jai 
considéré  la  planète  perturbatrice  ///',  comme  décrivant  une  ellipse 
fixe.  Mais  en  réalité  cette  ellipse  elle-même  devra  être  continuel- 
lement troublée  par  l'attraction  de  m  ,  ce  qui  influera  secondaire- 
ment sur  les  perturbations  que  m  en  éprouvera.  Maintenant,  si 
Ton  veut  étendre  ces  considérations  à  l'ensemble  des  planètes  qui 
circulent  simultanément  autour  du  soleil,  le  problème  se  génénli* 
sera  dans  l'énoncé  suivant. 

Connaissant,  pour  un  instant  donné,  les  positions  respectives 
de  toutes  ces  planètes,  leurs  masses  rapportées  à  celle  du  soleil, et 
les  six  éléments  actuels  ô,  (p,  « ,  t',  o ,  « ,  de  l'ellipse  fixe  que 
chacune  d'elles  décrirait  invariablement  depuis  lors  si  elle  existait 
seule  avec  cet  astre  dansTespace,   déterminer,  pour  tout  autre 


instant  r,  les  altérations  que  1e^ attractions  i\és  antres  planètes  ont 
dû  produire  dans  ces  six  éléments ,  et  par  suite  dans  les  coordon- 
nées elliptiques  de  chaque  planète ,  savoir  :  dans  son  rayon  vec- 
teur T)  sa  longitude  vraie  c,  sa  latitude  ^  ;  ces  deux  dernières  étant 
rapportées  à  Téquinoxe  et  à  l'écliptique  fixes  de  l'époque  d'où  Ton 
compte  les  mouvements. 

Euler  a  eu  le  premier  Tidée  de  conskiérer  les  attractions  mu* 
tuelles  des  planètes,  comme  ayant  pour  résultat  de  faire  varier  à 
tout  instant  les  éléments  de  l'ellipse  que  chacune  décrirait  invaria- 
blement autour  du  soleil  si  elle  existait  seule  dans  Tespace  avec  lui. 
Le  germe  de  cette  idée  se  voit  dans  sa  Théorie  des  mouvements  de 
la  lune^  publiée  en  1753.  Car,  en  considérant  ainsi  le  plan  de 
l'orbe  de  ce  satellite ,  rendu  mobile  par  l'action  perturbatrice  du 
soleil,  il  obtint  immédiatement  la  relation  qui  devait  toujours  se 
maintenir  entre  le  déplacement  instantané  de  sa  trace  sur  le  plan 
de  récliptique  et  le  changement  instantané  de  son  inclinaison 
sur  ce  même  plan.  Trots  ans  plus  tard,  en  1766,  il  étendit  la 
méiae  considération  à  tous  les  éléments  des  ellipses  plané- 
taires. Mais  il  ne  parvint  pas  encore  à  en  tirer  des  formules, 
exactes,  complètes,  et  générales,  tant  la  complication  du  pro- 
blème était  grande.  Après  de  profondes  et  heureuses  recherches 
progressivement  suivies  par  Lagrange  et  La  place  sur  les  diverses 
parties  de  cette  grande  question ,  Lagrange  la  reprit  tout  entière, 
avec  un  succès  complet  «  par  la  même  voie  qu'Euler,  dans  les  Mé^ 
moires  de  Berlin  pour  1781  et  17825  et  avec  une  opiniâtreré  de 
travail  qu^ne  pouvait  être  inspirée  que  par  ce  succès  même,  il 
étendit  ses  applications  jusquVux  nombres,  pour  toutes  les  pla» 
nètes  de  notre  système  solaire  qui  étaient  alors  connues,  en  se 
fondant  sur  la  petitesse  de  leurs  masses,  des  excentricités  de  leurs 
orbites,  et  des  inclinaisons  des  plans  de  ces  orhiles  entre  eux.  Les 
formules  de  Lagrange  ont  été  depuis  perfectionnées  et  rendues 
plus  certaines  en  quelques  points  importants,  par  Laplace,  puis 
par  Poisson.  L'application  en  a  été  aussi  étendue  aux  deux  pla- 
nètes Uranus  et  Neptune,  dont  la  première  était  trop  récemment 
découverte  pour  que  Lagrange  pût  la  comprendre  dans  ses  calculs 
numériques,  et  la  seconde  était  encore  ignorée.  Mais  le  fond  <k» 
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la  méthode  est  resté  le  même.  Si  les  planètes  tâescopiquesy  déooa- 
yertes  de  nos  jours  en  si  grand  nombre  entre  Jupiter  et  Man,  i*y 
prêtent  difficilement  parce  que  les  excentricités  de  leprs  orbilMi 
et  les  inclinaisons  relatives  de  leurs  plans  sur  ceux  des  autres  pkh 
nètes  sont  moins  restreintes,  Texcessive  exigmté  de  leurs  msMfi 
rend  leur  influence  sur  l'ensemble  du  système  à  peu  près  insen- 
sible f  et  n'altère  pas  les  résultats  généraux  qui  ont  été  obtenus 
sans  en  tenir  compte.  Or  voici ,  en  somme,  quels  sont  ces  ré- 
sultats. 

iS7.  L'attraction  mutuelle  des  planètes  produit  dans  les  âè- 
ments  de  leurs  ellipses  deux  sortes  de  variations,  distinctes  entie 
elles  par  la  nature  des  quantités  dont  leurs  expressions  analytiqnei 
se  composent,  et  aussi  par  l'excessive  différence  de  durée  que  né- 
cessite leur  entier  accomplissement,  du  moins,  quand  on  ne  coa- 
pare ,  sous  ce  dernier  rapport,  que  celles  dont  les  effets  nous  lotf 
sensibles.  De  ces  deux  sortes  de  variations,  les  plus  promptnà 
se  manifester,  dépendent  spécialement  des  positions  relatives  qst 
la  planète  troublée ,  et  les  planètes  troublantes,  occupent  à  chaqw 
instant  dans  leurs  orbites  propres.  Elles  sont  par  conséquent  rèfo* 
lutives  comme  ces  positions  mêmes;  et  leur  ensemble  s'exprine 
par  une  somme  de  termes  individuellement  périodiques,  niili 
ayant  des  périodes  diverses,  dont  les  durées  dépendent  des  rap- 
ports qui  existent  entre  les  diversmultiples  des  moyens  mouvements 
de  la  planète  troublée  et  de  la  planète  troublante.  Lorsque  l'on 
borne  les  approximations  à  comprendre  seulement  la  première 
puissance  des  masses  perturbatrices,  ce  qui ,  à  cause  de  leur  peti- 
tesse, sufHt  presque  toujours ,  la  forme  générale  de  ces  termes  est 


sin 


m'  désigne  la  masse  de  la  planète  troublante;  A  et  B  sont  des  coef- 
ficients indépendants  de  /,  dont  le  premier  contient  comme  £k- 
teurs  certaines  puissances  des  excentricités  et  des  inclinaisons,  tant 
de  la  planète  troublée  que  de  la  planète  troublante,  telles  qu'elles 
existent  à  l'époque  où  t  est  nul.  Enfin  n ,  n'  sont  les  moyens  mou- 
vements des  deux  planètes  à  cette  origine;  et  /,  i'  des  nombres 
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entiers ,  pouvant  prendre  toutes  sortes  de  valeurs  positives ,  y 
compris  zéro.  Chaque  terme  pareil  accomplit  donc  le  cercle  entier 
de  ses  valeurs  dans  le  temps  (  i)  qui  fait  parcourir  à  son  argument 
une  circonférence  entière  de  36o,  ou  36o. 36oo'%  si  Ton  suppose 
fij  n'y  exprimés  aussi  en  secondes  de  degré;  ce  qui  donne 


(0  = 


36o .  36oo" 

—  < 

vn  —  in 


S'il  existait  deux  planètes  dont  les  moyens  mouvements  n ,  n\ 
fassent  exactement  commensurables  entre  eux,  il  y  aurait  aussi 
pour  chaque  couple  deux  nombres  entiers  finis^  i ,  i\  qui  rendraient 
i'  nf —  in  nuls  9  et  donneraient  ainsi  une  durée  infinie  à  la  période 
correspondante.  Le  tableau  du  §  ISO  montre  que  cette  condition 
de  commensurabilité  n*a  pas  lieu  entre  les  planètes  principales  de 
notre  système  planétaire.  Le  cas  où  elle  approche  le  plus  d'être 
remplie  y  pour  des  valeurs  de  1  et  de  i'  peu  considérables,  c*est 
celui  de  Saturne  et  de  Jupiter.  En  effet ,  si  Ton  nomme  respective- 
ment S  et  J  y  les  mouvements  moyens  de  ces  deux  planètes ,  on  a , 
d'après  le  tableau  du  §  tSO, 

5S  =  2 19980",  635 
2J  =  2iS5i3",438 

conséquemment  5  S  —  2  J  =:       1 4^7'%  1 97 

et,  par  suite, 

(f)=:883%3i. 

Les  actions  de  ces  deux  grosses  planètes  Tune  sur  Tautre ,  pro- 
duisent en  effet  dans  leurs  mouvements  elliptiques  des  variations 
de  sens  contraire  que  l'observation  avait  fait  apercevoir,  mais 
dont  la  marche  est  si  lente,  qu'on  les  avait  crues  constamment  pro- 
gressives. C'est  Laplace  qui  a  fait  connaître  leur  caractère  pério- 
dique dépendant  de  l'argument  5  S  —  2  J ,  et  qui  a  aussi  assigné 
leur  grandeur  absolue,  en  déterminant  les  expressions  algébriques 
detf ^coefficients  A  qui  les  affectent.  D'après  ses  calculs ,  les  altéra- 
tions des  longitudes  moyennes  des  deux  planètes,  dépendantes  de 
cet  argument  s'élèvent  dans  leur  maximum ,  jusqu'à  ±21'  sexa- 
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gésimales  pour  Jupiter  et  ip49'  P^^''  ^torne  '{*).  On  s*est  guidé 
depuis ,  sur  cet  exemple ,  pour  rechercher,  relativemeiit  à  d*autrei 
couples  de  planètes ,  les  inégalités  dépendantes  de  leurs  positiom 
respectives,  qui ,  ayant  aussi  de  longues  périodes,  ponrraient  de 
même  produire ,  dans  leurs  mouvements ,  des  dérangements  en 
apparence  progressifs.  Le  nombre  de  celles  qui  offrent  ce  caractère 
est  évidemment  illimité,  puisque,  quels  que  soient  les  moyens 
mouvements  /? ,  n'y  non  commensurables  entre  eux ,  il  y  a  une  in- 
finité de  nombres  entiers,  i,  i^,  qui  réduiront  la  différence  rW—  fv, 
ù  ne  comprendre  qu*un  arc  très-petit ,  comparativement  à  la  dr- 
confércnce  entière.  Mais,  pour  que  ces  inégalités  méritent  qu^on  les 
signale,  il  faut  que  le  coefficient  A  qui  les  affecte,  lenr  donne  une 
amplitude  appréciable  aux  observations.  Or,  en  général ,  cette  con- 
dition ne  peut  être  remplie,  qu*autant  que  les  multiples  /',  if  sont 
peu  élevés.  Ceci  résulte  de  deux  causes.  Tune  physique,  qnicit 
propre  à  notre  système  planétaire;  l'autre  analytique,  provenant 
de  la  forme  des  séries  par  lesquelles  on  obtient  les  expressions  àe 
CVS  diverses  inégalités.  La  cause  physique,  c'est,  |>our  les  sept  ph- 
nèles  principaU^s,  la  petitesse  des  excentricités  de  leure  ellipses,  rt 
la  petitesse  des  angles  que  les  plans  de  ces  ellipses  forment  entre 
eux.  Maintenant,  si  l'on  considère  chacune  de  ces  quantités  comme 
ôtant  très-petite  du  premier  ordre,  le  calcul  analytique  montre 
que  le  ccxTIicicnt  A  de  chaque  inégalité  est,  fin  moins  y  de  Tordiv 
de  politesse /' — /.  Par  suite,  dès  que  les  nombres/,/',  devien- 
nent tant  soit  peu  élevés,  ee  qui  agrandit  généralement  leur  dif- 
férenee,  Palténuation  correspondante  du  coefficient  A,  aHaiblit 
l'amplitude  des  inégalités  (jui  (mt  un  tel  argument,  et  les  i*emL 
pour  la  plupart,  néglii^oahles.  C'est,  au  reste,  ce  dont  on  ne  peut 
être  eomplétement  assuré  qu'en  déterminant  l'expression  anaW- 
lique  du  coefficient  A,  opération  d'autant  plus  difficile  qu'il  est 
d'un  ordre  plus  élevé.   Parmi  le  très-petit  nombre  des  inégalités 
(l(?  ce  genre,  que  l'on  a  reconnues  être  sensibli*s,  celles  qui  dépen- 
dent de  rargnmenl  58  —  ?..T  dans  la  thé(»rie  do  Saturne  et  de  Ju- 
piter, sont  de  beaneou])  les  ]>lus  considérables,  et  ont  aussi  la  pc- 


f*\  M<'cttnit/ur  ï«7l.^/,• ,  lunii'  III,  pîip.  i3o  ci  lî^,  n\\i.  ilc  i8o2. 
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îode  d'accomplissement  la  plus  longue  {*),  Sauf  ces  cas  rares, 
outes  les  antres ,  qui  dépendent  comme  elles ,  des  positions  rela- 
ives  que  les  planètes  occu|)ent  successivement  dans  leurs  ellipses , 
ie  produisent  dans  les  mouvements  que  des  oscillations  alterna - 
ives  y  dont  le  caractère  révohuif  se  manifeste  dans  de  courts  inter- 
valles de  temps,  ce  qui  les  a  fait  appeler  inégalités  périodiques. 
ZetXe  dénomination  toutefois  ne  doit  leur  être  appliquée  que  dans 
m  sens  relatif,  en  rapport  avec  leur  brièveté  et  leur  origine.  Car 
!a  théorie  de  Tattraction  a  fait  connaître ^  qu*au  sens  absolu,  elle 
ne  leur  appartient  pas  exclusivement. 

tS8.  Tons  les  éléments  des  ellipses  planétaires  sont  affectés  par 
ire  genre  d^inégalités  périodiques  et  passagères,  qui  proviennent 
Je  la  diversité  des  aspects  sous  lesquels  les  planètes  se  présentent 
les  unes  aux  autres,  dans  le  cours  de  leurs  révolutions  individuelles. 
Le  grand  axe  2rz  des  ellipses,  n*en  est  pas  exempt.  Mais,  par  une 
ptopriété  qui  lui  est  spéciale,  il  n'en  subit  que  de  cette  sorte,  n'é- 
prouvant ainsi ,  dans  la  série  des  siècles  ,  que  des  oscillations  dont 
retendue  et  la  durée  sont  renfermées  dans  d'étroites  limites.  Ce 
fait  capital  a  été  d'abord  établi  par  Lagrange ,  par  un  calcul  ap- 
proximatif, borné  à  Févaluation  des  termes  perturbateurs  dont 
l'influence  est  la  plus  sensible ,  comme  contenant  la  première  puis- 
sance des  masses  perturbatrices,  «les  inclinaisons  des  orbites  entre 
?lles,  et  des.  excentricités.   Laplace   étendit  la  démonstration  à 


(*)  Ven  citerai  deux  de  ce  (jenre,  comme  exemples.  L'une  a  été  découverte 
[Mir  M.  Airy  dans  ie  mouvement  de  la  terre  troublé  par  Vénus.  Son  argii- 
mentest  iBn"  —  8r\  ce  qui  )a  Tait  du  5®  ordre,  et  lui  donne  pour  période 
139  ans  jttliens.  L^autre,  qui  a  été  découverte  par  M.  Le  Verrier  dans  le  mou- 
raient de  Pallas  trotiblù  par  Jupiter,  dépend  de  termes  encore  bien  phw 
^loigoés.  Son  argument  est  i8n'v  —  711'^,  n*^  étant  le  moyen  mouvement  de 
Villas,  n^^  celui  de  Jupiter,  ce  qui  la  rend  du  1 1®  ordre.  Sa  période  est  do 
•q5  ans;  et,  dans  son  maximum  ,  elle  produit  une  altération  de  i  j'5.5*  sur 
a  longitude  de  Pallas.  La  granJe  inclinaison  de  cotte  planète  ne  permettait 
«s  do  déterminer  par  les  développements  ordinaires  le  coenicientA  d'Anne 
négalité  d^un  ordre  aussi  élevé.  Mais  M.  Le  Verrier  Pavait  obtenu  en  inter- 
lolanl.Irs  valeurs  de  la  fonclioii  perturbatrice  qui  devaient  le  comprendre. 
1.  <.!anchy  a  depuis  elVeoluo  ci'llt;  d('l(*rminalioii  par  un  procédé  analytique 
ircct  ;  «*l  il  <*st  nrri»cau  mJ^nn'  râsnilat  numrri<|ne  que  M.  Le  Veri;ier. 
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toutes  les  puissances  de  ces  deux  derniers  éléments;  et  PtHSioo 
réussit  à  la  pousser  jusqu^à  la  deuxième  puissance  des  masses  per- 
turbatricesy  en  lui  conservant  cette  généralité.  Ainsi  y  dans  toole 
cette  étendue  d'approximation^  il  est  démontré,  qu'abstraction  faîte 
des  inégalités  dites  périodiques,  les  grands  axes  des  ellipses  pla- 
nétaires sont  constants^  et  que ,  pour  chaque  planète,  leur  valeor 
moyenne  est  la  même  qu'ils  auraient  si  elle  existait  seule  dans 
l'espace  avec  le  soleil.  Les  durées  des  révolutions  sidérales  et 
les  valeurs  des  moyens  mouvements,  se  conservent  donc  constantes 
aussi ,  sous  les  mêmes  réserves  ;  car  ces  dernières  sont  liées  aa 
demi  grand  axe ,  par  l'équation  générale 

_i.    _ 

/i  =  a    *  ^fi. 

Cette  persistance  se  trouve  en  efTet  confirmée  aussi  approxima- 
tivement qu'elle  peut  l'être  par  les  évaluations  d'Hipparque  coip- 
parées  aux  nôtres,  comme  on  l'a  vu  dans  le  §  191.  Toutefois,  la 
démonstration  théorique  oflfre  une  bien  plus  grande  certiuule. 
Car,  dans  les  limites  d'approximation  où  on  a  pu  l'étendre ,  elle 
nous  donne  mathématiquement  l'assurance  que  les  seules  attrac- 
tions mutuelles  des  planètes  actuellement  en  circulation  autour  du 
soleil,  ne  produiront  jamais  dans  leurs  distances  moyennes  .^  cet  astre 
des  altérations  progressives,  qui  étendraient  ou  rapetisseraient  in- 
définiment les  orbites;  leur  unique  effet  sur  ces  distances  moyennes 
se  bornant  à  y  occasionner  des  oscillations  d'une  étendue  restreinte 
et  d'une  durée  passagère,  qui  dépendent  des  positions  relatives  où 
les  planètes  réagissantes  se  trouvent  successivement  amenées. 

iS9.  Mais,  outre  les  variations  de  ce  genre  qu'ils  partagent  avec 
le  grand  axe,  les  autres  éléments  des  ellipses  planétaires  en  éproo- 
vent,  qui  se  montrent  toutes  différentes  de  celles-là  par  leur  du- 
rée, leur  mode  d'accomplissement,  et  l'absence  de  termes  expli- 
citement périodiques  dans  les  équations  différentielles  qui  les 
déterminent.  Ces  équations  se  ramènent  à  la  forme  linéaire  par  un 
choix  spécial  de  variables,  dû  à  Lag range,  dans  lesc|uelles  lesincli' 
nuisons  des  orbites  se  trouvent  accouplées  aux  longitudes  de> 
nœuds,  et  les  cxcentricitcs  aux  longitudes  des  périhélies;  ccqui 


sépare  les  éqnadoos  résultantes  en  deux  groupes  distincts  que  Ton 
traite  séparément.  Les  coefficients  de  ces  équations  finales  ne  con- 
tiennent rien  de  variable  y  rien  qui  dépende  des  positions  succes- 
sives que  les  planètes  occupent  dans  leurs  orbites  particulières.  Il  n'y 
entre  que  les  masses  des  planètes  réagissantes,  et  la  portion  constante 
des  grands  axes  de  leurs  ellipses,  quantités  qui  constituent,  pour 
ainsi  dire,  la  charpente  générale,  et  essentiellement  permanente 
du  système  planétaire  considéré.  Chaque  groupe  d'équations  diffé- 
rentielles ainsi  composées.,  s*intègre  alors  simultanément ,  par  les 
méthodes  connues  ;  après  quoi  on  particularise  les  constantes  ar- 
bitraires que  l'intégration  a  introduites  de  manière  que  les  inté- 
grales obtenues  s'appliquent  spécialement  à  ce  système,  et  repro- 
duisent ainsi  numériquement  les  inclinaisons,  les  excentricités,  les 
longitudes  des  nœuds  et  des  périhélies ,  telles  qu'on  les  y  observe 
à  une  époque  donnée,  par  exemple  au  i*'  janvier  i8oo.  Quand 
cette  condition  est  remplie,  les  intégrales  particularisées  donnent 
les  valeurs  de  ces  mêmes  éléments  pour  toute  époque  antérieure 
ou  postérieure ,  telles  qu*on  a  dû  les  observer,  ou  qu'on  les  ob- 
servera. 

ISO.  Il  ne  m'est  pas  possible  de  rapporter  ici  la  série  des  calculs 
analytiques  qui  conduisent  à  ces  résultats.  Il  faut  les  étudier  dans 
le  Mémoire  de  Lagrange  pour  1 782,  qui  en  offre  l'exposé  original ,. 
et  dans  le  livre  II  de  la  Mécanique  céleste  où  ils  sont  considérable- 
ment étendus  et  perfectionnés.  Mais  j'emprunterai  à  ces  ouvrages 
les  formules  finales  pour  en  faire  voir  clairement  la  signification 
et  la  portée;  espérant  que  cela  pourra  servir,  avec  quelque  utilité, 
à  diriger  les  idées  et  assurer  les  pas  de  ceux  qui  voudraient  péné- 
trer dans  ces  grandes  théories. 

Admettons  que  les  masses  réagissantes  sont  les  sept  planètes 
principales  du  système  solaire  :  Mercure ,  Vénus ,  la  terre ,  Mars , 
Jupiter,  Saturne,  Uranus.  On  demande  de  déterminer  les  élé- 
ments véritables  de  leurs  ellipses  pour  une  époque  quelconque , 
séparée  par  un  nombre  r  d'années  juliennes,  de  celle  que  l'on  a 
choisie  comme  origine  de  numération  du  temps,  et  que  je  sup- 
poserai être  le  i*'  janvier  1800  par  exemple.  Les  conditions 
du  problème  étant  ainsi  fixées,  on  associe  dans  une  même  re- 
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cherche,  les  grandeurs  des  excentricités  et  les  positions  des  périhé- 
lies.  Soit,  2é  cette  époque  distante,  e  Texcentricité  de  Tellipsede 
Mercnre,  évaluée  en  parties  de  son  demi  grand  axe;  et  m  la  lon- 
gitude de  son  périhélie  mesurée  dans  le  plan  de  Kellipse,  à  partir 
de  réquinoxe  fixe  de  1800.  On  substitue  à  ces  deux  éléments , 
deux  nouvelles  variables  /i  et  /,  telles  qu'on  ait  (*) 

/i  =  tf  sin  cr ,     l  =  e  cos  cr. 

On  applique  une  transformation  semblable  aux  autres  planètes, 
en  désignant  les  deux  éléments  et  les  deux  variables  qui  leur 
sont  propres,  par  des  indires  numériques  procédant  suivant 
Tordre  de  leurs  distances  au  soleil.  La  théorie  de  Pattraction 


(*)  J'emploie  ici  la  notation  de  Laplace  qai  a  été  adoptée  par  M.  Le  Ver- 
rier dans  les  Additions  h  la  Connaissance  des  Texnps  de  i843,  où  11  a  reprit  les 
déterminations  numériques  de  Lagrange  en  les  étendant  aux  sept  planètes 
principales  du  système  solaire,  avec  tous  les  perfectionnements  de  détails 
qu'ail  était  possible  nujourdlini  d*y  apporter.  Néanmoins,  comme  00  troa- 
Yera  sans  doute  aussi  intéressant  qu^instructif,  de  remonter  au  travail  ori- 
ginal de  Lagrange,  je  rappellerai  ici  la  notation  correspondante  doot  i)  a 
fait  usage,  en  indiquant  les  pages  du  Mémoire  de  178a  où  il  l'introduit. 

Les  variables  auxiliaires  que  Laplace  appelle  ft  et  /,  sont  dans  Lagriage 
x^y.  £t  il  les  introduit  page  ir)4)  pour  former  les  relations 

X  =  >i.  sin  j; ,     Y  z=^\  cos  ç? , 

où  A  désigne  roxceniricilé,  ç?  la  longitude  de  Taphclie  rapportée  à  Poqui- 
noxe  fiïc  de  1700.  Ces  relations  sont  ainsi  exactement  les  ménu's  que  La- 
place a  établies;  et  il  les  emploie  au  môme  usage  que  Lagrangc. 

Lagrange,  png. 'ï3'{ ,  établit  ccniTalomcnt  les  équations  difTérentielles,  <^t 
les  intégrales  (  A  ),  poiir  un  nombre  quelconque  de  planètes.  Mais  dans  r«P* 
plication  \  notre  système  planétaire,  il  facilite  les  ilétcrminatioiis  numé- 
riques, en  partageant  ce  système  en  deux  groupes ,  riiii  ne  renfermant  q»"" 
Saturne  et  Jupit<>r,  pag.  vt^»,  oîi  Ton  néglige  les  attractions  des  quatre  pla- 
nètes moindres,  Mars,  la  terre,  Venus,  \îercure.  L'autre,  [»ag.  a53.  «"* 
compose  de  celles-ci,  sur  lesfjuellos  on  néglige  l'action  dn  prt»mier.  Maisb 
connaissance  imparfaite  qu'on  avait  alors  des  masses  de  ce  second  groupe* 
particnlièrenjent  de  Vénus,  altère  Pexactitude  des  résultats  numériques  q"' 
s'y  rapportent.  Cest  nn  des  desiderata  que  M.  Le  Verrier  a  entrepris  d'" 
remplir  dans  la  Vonnnissnncc  des  Temps  de  iS43,  on  se  servant  de  donnéo» 
moins  inroi  taiiios. 
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fournit  alors  entre  ces  quatorze  variables,  quatorze  équations 
iliffcrentielles linéaires,  du  1*'  degré)  lesquelles  donnent  lieu  ù 
autant  d'intégrales  contenant  le  même  nombre  de  constantes  arbi- 
trai res,  que  Ton  détermine  par  la  condition  de  reproduire  les 
excentricités  et  les  longitudes  des  périhélies,  telles  qu*on  les  ob- 
serve quant  /  est  nul.  Ces  opérations  faites,  les  deux  variables 
h  y  /,  propres  à  chaque  planète  s'obtiennent  individuellement 
exprimées,  sous  les  formes  suivantes,  dont  chacune  contient  un 
nombre  de  termes  égal  à  celui  des  planètes  réagissantes  : 


/  /i  =  N  sin  [gt 4-  p)  -H  N,  sin  {g^t'^  p.) 
j  /  =N  cos(ér/-hp)-HN,cos(g',^4-p,)-4-..., 
f^)        J  /i'  =  N'sin(^rH-p)4-N',sin(^.f4-Pi) 
/'  =N'cos(ê'f-^p)  +  N',cos(^./H-p.) 


Les  coefficients  N,.  .*.  des  facteurs  périodiques  sont  des  nom- 
bres fractionnaires  abstraits,  différents  entre  eux  par  leurs  va- 
leurs, et  occasionnellement  par  leurs  signes  dans  les  expres- 
sions de  h  et  de  /,  relatives  aux  différentes  planètes;  mais 
ils  sont  tous  fort  petits.  Les  arguments  ^^  -f-  P ,  ^i/  +  Pi ,  • .  .  res- 
|)ectivement  attachés  à  chacun  d^eux,  sont  communs  à  toutes 
les  planètes,  p^  Pi,. .  .  y  représentent  des  arcs  constants,  de  va- 
leurs diverses.  Le  temps  t ,  ne  s*y  montre  que  dans  les  produits 
^ty  gitj, , ,  OÙ  les  coefficients  gy  gu*  -  •  ne  s'élèvent  qu'à  de  très- 
petits  nombres  de  secondes  de  degré,  différents  entre  eux.  Ces 
coefficients  g  9  gif  »  •  sont  les  racines  diverses  d'une  équation  al- 
gébrique d'un  degré  égal  au  nom|[)re  des  planètes  dont  on  consi- 
dère Fensemble ,  ce  qui  la  rend  du  7*  degré  dans  l'application 
que  nous  avons  en  vue.  Lagrange  en  a  le  premier  démontré 
l'existence,  la  formation,  et  le  mode  de  résolution  approxi- 
matif. Mais  Laplace  a  fait  à  ces  résultats  une  addition  d'une 
grande  importance,  en  prouvant  que  les  racines  ^,  sont  nécessai- 
rement toutes  réelles,  et  inégales,  lorsque  1^  masses  réagis- 
santes ont  leurs  mouvements  de  circulation  dirigés  dans  un 
même  sens ,  comme  cela  a  lieu  dans  notre  système  planétaire.  Ce 
double  caractère  de  réalité ,  et  d'inégalité  des  racines  g^  est  la 
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condition  qui  assure  la  périodicité  des  expressions  pr^t:édentes  : 
car,  si  Tune  ou  Tautre  de  ces  particularités  manquait ,  les*  sinu 
et  cosinus  y  seraient  remplacés ,  soit  partiellement ,  soit  en  tola- 
lité,  par  des  termes  qui  contiendraient  le  temps  t  explicitement, 
sous  forme  d'exponentielles  ou  de  puissances,  ce  qui  donnenit 
aux  variables  A,  /,  A',  f , .  • . ,  une  mutabilité  illimitée,  au  lieu  d'une 
variabilité  restreinte. 

Ces  formules  étant  établies,  et  tous  leurs  éléments  cvaloo 
en  nombre,  on  en  déduira  l'excentricité  de  chaque  planète, 
et  la  longitude  de  son  périhélie ,  à  une  époque  quelconque ,  en 
formant,  au  moyen  des  variables  A  et  /  qui  s*y  rapportent,  kf 
deux  équations 

c'=/i*4-r,     tangu  =  --» 

La  première  étant  développée  avec  Ips  expressions  génértlo 
de  A  et  de  /,  donne 

e»=  N^-hNî^NjH-...  ^2NN,cos[(^,  — g^)f^-p.-p], 

2NN,cos[(^,  — ^)r-hp,-p]» 
2N,N,cos[(^,— ^,)r-f-  p,— Pij» 
etc. 

Maintenant  prenez  tous  les  coefficients  N ,  N, ,  N, , . , .  avec  le 
signe  positif,  et  formez  leur  somme 

E  =  N  +  N,  H-  N,  .  .  . ,  etc. , 
vous  en  tirerez 

E'=:N'-f-N;  4-N|...-f-2NN,, 

2NN,, 


etc. 


Les  termes  carrés  du  second  membre,  sont  les  mêmes  que  cen^ 
de  é*'y  mais  chacun  des  produits  multiples,  est  plus  f^rand  que  sot^ 
correspondant  de  e^  qui  a  les  mêmes  facteurs  non  périodiques,  puis^ 
que  ce  correspondant  est  multiplié  par  un  cosinus  réel,  qui  ne  peut 
surpasser  i .  Conséquemment  c^  sera  toujours  moindre  que  E',  et^ 
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,)ar  suite ,  e  moindre  qoe  £.  Ainsi  la  somme  E  est  une  limite  que 
l'excentricité  réelle  e  ne  peut  jamais  dépasser  ni  même  attein- 
dre. Cette  formule  remarquable  a  été  donnée  par  Lagrange  dans 
le  Mémoire  de  1782,  pag.  234.  £n  rappliquant,  M.  Le  Verrier 
a  trouvé,  pour  les  excentricités  des  sept  planètes  principales, 
les  limites  supérieures  rassemblées  dans  le  tableau  suivant,  où 
je  place  en  regard* les  valeurs  de  cet  élément  pour  1800, 
qui  ont  servi  de  données  à  ses  calculs.  Le  Mémoire  où  il  les  a 
consignés ,  est  inséré  aux  Additions  à  la  Connaissance  des  Temps 
poor  Tannée  i843,  pag.  4i* 


■xcMTmioTà  m  1800. 

• 

£ 

Mercuro •   .... 

Véniu 

0,905616 
0,006863 
0,01679  a 
0,093217 
0,04816  a 

o,o56i5  0 
0,04661  I 

o,2a5646 
0,086716 
0,077747 
0, 142^143 
0,061548 
0,084919 
0,064666 

La  terre 

Mars 

Jupiter 

Saturne 

TJranus 

On  a  vu  précédemment  que  les  demi  grands  axes  a  des  ellipses 
planétaires  ne  sont  assujettis  qu*à  des  varialions  périodiques , 
restreintes  dans  d'étroites  limites.  On  voit  ici  que  les  rapports  e 
des  excentricités  à  ces  demi  grands  axes ,  ne  seront  jamais  que  de 
petites  fractions  de  Tunité.  Or,  dans  une  ellipse  dont  b  est  le 
demi  petit  axe  perpendiculaire  à  a ,  on  a 

b=:  a  v^i  —  ^S 

donc  e  restant  toujours  une  très-petite  fraction,  b  sera  toujours 
très- peu  différent  de  a ,  lequel  lui-même  n*est  assujetti  qu'à  des 
variations  périodiques  d'amplitudes  restreintes.  Ainsi,  dans  au- 
cun temps  les  ellipses  planétaires  actuellement  existantes,  ne 
pourront  ni  s'allonger,  ni  s'élargir  ou  s'aplatir,  indéfiniment. 
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loi.   examinons  maintenant  les  mouveitients  de  leurs  périhé- 
lies. La  tangente  de  leur  longitude ,  à  une  c|)oque  quelconque, 

est  exprimée  par  le  rapport  ■-•  Pour  en  simplifier  Tétude ,  je  b  . 

contracte  généralement  sous  cette  forme  symbolique  : 


tant?  o  =  — — 1 

.^  lNc( 


1 N  sin  c 
;osc 


où  2  est  le  signe  caractéristique  des  diffcrencea  finies ,  et  r  le  tjpe 
représentatif  des  arguments  ^^  +  p,  gTi  ^  +  Po  •  •  •  ^tc.  Alors,  dans 
le  Mémoire  de  M.  Le  Verrier  que  j'ai  cité  tout  à  l'heure,  je  troufc 
à  la  page  38  un  Tableau  qui  contient  les  valeui*s  numériques  do 
variables  /i ,  /,  pour  les  sept  planètes  qu'il  a  ccmsidérées  ;  et  sur 
ce  nombre  j'en  remarque  quatre,  Mercure,  Mars,  Jupiter,  Sa* 
turne,  pour  chacune  desquelles  un  des  coefficients  N  surpasse  la 
somme  de  tous  les  autres  pris  avec  un  même  signe ,  en  sorte  qull 
doit  avoir  une  influence  dominante  sur  les  variations  de  tango* 
Désignant  donc  ce  coefficient  principal  par  N«,  gnt+Pm  ou  c^  sot 
Targumenl  angulaire  auquel  il  est  associé.  Dans  un  tel  cas,  soit 


CT 


=  gnt-h  pi.-1-X, 


X  représentant  une  qualité  indéterminée.  Je  dis  que  cette  quantité 

complémentaire  Jc,  ne  variera  qu'entre  certciines  limites  fixes;  et 

qu^ainsi  le  mouvement  total  de  la  longitude  nj  se  composera  de 

ses  oscillations  péiiodiquenient  associées  à  un  mouvement  révo- 

lutif    continu,  dont  g^t  exprimera   la   vitesse   Uïoyenne.   Pour 

prouver  ce  fait ,  remplaçons  gn^  -h  P»  par  r„  ;  et ,  x  étant  m  —  f«, 

nous  en  déduirons 

ïNsinr        sinr„ 

1  N  cos  c       cos  c„ 
tang.r=ir: 

suir„    ilNsinr 

I  _} ^ 

cosc„  IiINcosr 

En  réduisant  les  deux  termes  du  numérateur  à  un  dénomina- 
teur commun,  le  produit  ]N„sin  c„cos  t„  provenant  du  premier 
sera  détruit  par  le  produit  —  K„cosr„sin  r,  provenant  du  second- 
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Jne  opération  semblable,  efTecLuée  sur  le  dénominateur,  fournira 
es  deux  termes  -h  N„  cos*c„  +  N„  sin*c„  qui  se  composeront  en  un 
ieal  Na.  Je  !e  sépare;  et,  employant  le  symbole Z'  pour  désigner  la 
somme  des  autres,  on  a  finalement 

2'N  sin  (c  —  r„) 
lang  X  = ^^ ^—  - 


N„-f-2'Ncos(c  —  c„) 

Pour  fixer  la  discussion  je  supposerai  que  le  coefficient  N„  est 
positif.  S'il  ne  l'était  pas ,  on  le  rendrait  tel  dans  notre  dénomina- 
teur, en  changeant  Tindéterminée  -h  x  en  — y.  Ceci  convenu, 
on  voit  déjà  que  tang  x  ne  peut  pas  devenir  infinie,  ce  qui  élèverait 
or  jusqu'à  zb  90** ,  car  pour  cela  il  faudrait  que  la  fonction  placée 
en  dénominateur  devint  occasionnellement  nulle,  ce  qui  est  im- 
possible, puisque,  par  hypothèse,  N„  surpasse  Z'N,  tous  les  coeffi- 
cients N  étant  pris  avec  le  signe  positif.  L'arc  x  sera  donc  toujours 
moindre  que  lil  90^ ,  et  par  conséquent  il  ne  saurait  s'étendre  in- 
définiment comme  gn  t. 

On  peut  même ,  dans  chaque  cas  pareil ,  lui  assigner  une  limite 
à  laquelle  il  sera  toujours  inférieur.  En  effet ,  le  numérateur  de 
tang  X  sera  toujours  moindre  que  2'  N,  et  son  dénominateur  plus 
grand  que  Nn —  2'N.  Donc  si  l'on  forme  une  quantité  X,  telle 
qu'on  ait 

•  tangX  = 


JN„~2'N 


Tare  X  sera  toujours  moindre  que  X. 

En  opérant  ainsi  sur  les  valeurs  de  h  et  de  /,  du  tableau  de 
M.  Le  Verrier,  qui  se  prêtent  à  cette  application,  j'ai  obtenu  les 
résultats  suivants,  où  les  longitudes  sont  comptées  à  partir  de 
réquinoxe  du  i*' janvier  1800,  sur  l'écliptique  de  la  même  époque 
maintenu  fixe. 
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LoaoïTuot  09  ràaïaàuK 

umm 

drt 
planètes. 

TCRMI     ItOMiKAIIT. 

à  une  ipoqnc  quelconque, 

•éparèe  du  l'r  janvier  1800  par  le  nombre 

d'année»  juliennes  f, 

po-itirponr  les  postérieure», 

et  nrgalif  pour  les  antérieures. 

•npénenif 
d'aaplila^ 
de  la  partis 

périodique  X  ' 
X 

Mercure.  . 

n.Z^g.'-^ii.) 

tr   =  5,5989*    -t-  85.47.45  ■+■  * 

0    ;    f 
25.  9.27 

Mars. . . . 

^.ci.^ff.'+'5.) 

B*^- 17,8633  r   —45.28594-*'" 

86.47.51; 

Jupiter. .. 

N.*i",(/?,«+^.) 

0»*=   'A,',i^O\i-h  27.21.26-+- x'^ 

33.29.  3 

Saturne . . 

N,:;'^(ft.  +  ,3.) 

0^=22,4273/   -I-IQ6.4Î.  8-+-x^ 

72.3l.5i 

1 

Ces  q 

uaire  périhélies  01 

ni  donc  un  mouvement  de  lonj 

gitude  <ii- 

rect  et  uniforme ,  qui  est  modifie  par  une  inégalité  périodique 
d*amplitude  restreinte.  Pour  ceux  des  trois  autres  planètes,  VénuSi 
la  terre  et  Uranus,  la  loi  de  leur  transport  est  moins  facile  à  dé- 
mêler. Quant  à  ces  quatre ,  la  partie  moyenne  et  uniforme  de  leur 
longitude  les  fait  successivement  correspondre  à  tous  les  points  de 
la  circonférence.  Mais,  à  cause  de  la  petitesse  des  coefficients  de  ^ 
ce  mouvement  révolutif  s'opère  pour  tous  avec  une  extrcme  leo- 
leur.  Par  exemple  le  périhélie  de  Saturne,  dont  la  marche  est  ^^ 
plus  rapide,  accortiplit  une  de  ces  révolutions  entières,  dans  un 

nombre  d'années  juliennes  ét'al  à  -—z — —f   ou  5nnS6^  ^ 

"22  ,4273  " 

marche  de  la  partie  périodique  x  est  aussi  d'une  lenteur  corop^' 

rable  à  celle-là,  puisque  chacun  des  sinus  et  des  cosinus  qui  '^ 

cofîiposent,   ne  contient  le   temps  t,  qu'affecté  d'un  coeflficieï*' 

très-petit;  et  la  même  conclusion  s'applique  généralement  auxeN' 

pressions  de  //  et  de  /,  par  le  même  motif.  Par  suite  de  ceci ,  dan* 

l'intervalle  de  quelques  années,  ou  même  d'un  ou  deux  siècle*» 

les  variations  de  ces  quantités,  et  celles  de  c,  tj,  qui  en  dépef*^ 

dent ,  se  présentent  à  l'observation  connue  sensiblement  propoi"" 
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tîonnelles  au  temps.  C'est  pourquoi  lorsqu'on  veut  seulement  les 

obtenir  pour  des  intervalles  de  temps  ainsi  restreints,  ce  qui  suffit 

aux  usages  pratiques  de  Tastronomie ,  on  se  borne  à  évaluer  les 

dh    dl  .  .       1 

rapports  —9  —  »  pour  1  époque  prise  comme  origine  du  temps  /, 

en  les  déduisant  des  équations  différentielles ,  sans  remonter  aux 

intégrations  ;  puis  on  en  déduit  les  valeurs  correspondantes  de  —  9 

djs 

-j-  7  au  moyen  des  relations  générales 

h 
e^  =i  P-+-  h} y       tang  cr  =  -  » 

qui  étant  diiïérentiées  donnent 

l  —  ^i^ 

de  dl  ,  dh  i      dm  dt  dt 

2r-— =  2/-- H-  2/1-7-»      :; 7-  = l: • 

dt  dt  dt        cos'cF  dt  r 

Or 

1  /'  /» 

COS'  rj  = ; —  =  ,,    .    ,;  =  —  *, 

ï  -h  tang'  o       /»  -h  A'       <?»  ' 

on  a  donc  finalement 

de  _^i_dl      hdh 
>''  7i '^  eJt~^  ^'dt' 

dtj _^  l_dh  _^  h^dl 
^^'  'dt       e^  dt       e^  dt 

Il  ne  reste  plus  qu'à  mettre  dans  les  seconds  miembres  les  va- 

leurs  de  3-9-7-9  déduites  des  équations  différentielles,  et  celles 

dec,  /,  A,  déterminées  par  Inobservation ,  pour  Tépoque  prise 
comme  origine  du  temps.  Toute  cette  théorie  et  ses  déductions  y 
tant  générales  que  pratiques,  ont  été  exposées  en  entier  par  La- 
grange  dans  son  Mémoire  de  1782.  Laplace  en  a  reproduit  et  per- 
fectionné l'ensemble  dans  la  Mécanique  céleste.  Enfin  M.  Le  Ver- 
rier en  a  développé  toutes  les  applications  numériques ,  dans  les 
Additions  aux  Connaissances  des  Temps  de  i843  et  18449  avec 
clarté,  et  une  recherche  de  précision,  qui  ne  laissent  rien  à  désirer. 

19.. 
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Dans  les  équations  pi^ccrdentes  (1) ,  (2) ,  les  quantités  A,  /, e, 
ainsi  que  leurs  coefficients  différentiels,  sont  des  nombres  abstraits. 
Mais  comme,  dans  les  applications,  la  valeur  de  dm  doit  être  em- 
ployée  en    secondes  de   degré,  on  y   remplace  son  expression 

abstraite  par  — —t  ce  qui  revient  à  multiplier  par  R"  les  coeffi- 
cients— 5  -r  de  rénualion  (1),   Alors,  on  les  écrit  aussi  soos 
dt     fit  *  ^    ^ 

cette  forme  dans  l'équation  (i),  ce  qui  donne  la  variation  de  l'ex- 

centricité  —•>  pareillement  exprimée  en  secondes  de  degré,  tdlf 

qu'elle  entre  dans  ré(|uation   du  centre  p  —  nt  dont  le  premier 

terme  est  'y.K"  e  sir»  nt.  Si  ensuite  on  veut  revenir  de  là  aux  va- 

dc     '  , 

leurs   abstraites   de  c  et  -— ?  on  obtient  celles-ci  en  divisant  par 

dt  ^ 

11"  leurs  expressions  angulaires.  Toutes  les  perturbations  des  élé- 
ments planétaires  ci,  f ,  rapportées  par  Laplace  au  livre  VI  delà 
Mécanique  céleste  y  §  2G  ,  sont  présentées  sous  cette  forme  coa* 
ventionnelle  que  M.  Le  Verrier  leur  a  conservée,  et  c'est  pourquoi 
j*ai  cru  devoir  en  prévenir. 

152.  Des  formules  analogues  aux  précédentes  déterminent  si- 
multanément les  variations  du  même  genre,  que  subissent  à  la 
longue  les  inclinaisons  des  orbites,  et  les  positions  de  leurs  traa'> 
sur  \\n  plan  fixe,  par  exemple  sur  l'éclipliquc  de  1800  maintenu 
théoriquement  immobile.  Plaçant  alors  l'origine  du  temps  t  ?" 
i*^*"  janvier  de  cette  même  année,  et  l'origine  constante  des  longi- 
tudes à  réquinoxe  vernal  qui  avait  lieu  alors;  soient,  à  toute  autre 
époque  quelconque,  o  l'inclinaison  actuelle  d'une  des  orbites  sur 
cette  écliptique  primitive,  et  9  la  longitude  actuelle  de  son  nœud 
ascendant,  comptée  i\  partir  de  Téquinoxe  vernal  primitif.  LesTS- 
tème  de  variables,  introduit  par  Lagrange  pour  lier  ces  deux  clé- 
menis,  est  (*  ) 

/)  r=  tang  f  sin  0 ,     (j  =^  tang  «p  cos  ô  ; 


(*)  J'emploie  ici  la  notation  de  Laplace  qui  est  inainienaiit  la  seule  usi" 
U'o,  cl  que  M.  Le  N'errier  a  aussi  adoptée  pour  les  évaluations  numérique" 
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ce  qui  en  offre  une  combinaison  toute  pareille  a  celle  qu'il  a  si 
heureusement  établie  entre  les  excentricités  et  les  longitudes  des 
périhélies.  La  théorie  de  Tattraction,  lui  fournit  de  même 
un  ensemble  d'équations  différentielles  linéaires,  qui  lie  toutes 
ces  variables  entre  elles,  dans  chaque  système  de  planètes  en 
nombre  quelconque,  et  il  en  déduit  également  leurs  expressions 
intégrales  sous  celte  forme,  où  t  désigne  le  temps  compté  en  années 
juliennes  : 

/>  =  M  sin  6  -f-  M,  sin  (71  /  -f-  6, }  4-  M,  sin  {72/  4-  6,) ... , 
7  =  Mcos6  -4-  lVl|C0s(7,r  -f-6,)  4-  MiCos(7i^  -h  6,).  .  . , 

p'  =  >rsin6+  M',  sin(7,/-h6,)-i-M',  sin  (72^  +  63). . .  ,. 

y'  =  M'cos64-  M',cos(7,/-4-  e,)4-  M^cos  (72^-!- 63).  . .  , 

etc. 

Les  coeflicients  de  r,  o,  7,,  7,  sont  les  racines  d'une  équation 
algébrique  d'un  degré  égal  au  nombre  des  planètes  réagissantes; 
desquelles  racines  une  esto,  et  toutes  les  autres  sont  réelles  et 
inégales,  ce  qui  assure  la  réalité  des  formes  périodiques  sous  les- 
quelles le  temps  /  est  enveloppé.  Ici  d'ailleurs,,  comme  pour  les 
excentricités  et  les  périhélies ,  leurs  valeurs  numériques  ne  s'élè- 
vent qu'à  de  très-petits  nombi*es  de  secondes.  Les  quantités  6,  6, , 
€,,...,  sont  des  arcs  de  grandeurs  définies,  et  M,  M|,  M„ . . . ,  M', 
M',,  M',,.  . .  des  coefficients  numériques  qui,  dans  l'application  à 
notre  système  planétaire,  sont  tous  de  petites  fractions  de  l'unité. 


Elle  n''c&t  d^ailleiirs  qu'une  simple  traduction  de  celle  de  Lâgrangc,  les 
lettres  ;;,  ^  étant  substituées  h  s  et  u,  par  lesquelles  Lagrango  déiiigno  set 
deux  variables  anxiliaircs ,  telles  qu'on  ait- 

s  z=.  0  sin  01 ,     Il  =  0  cos  o> , 

Oy  représentant  les  tangentes  des  inclinaisons  des  orbites  sur  Pécliptique 
fixe  de  1700,  et  ed  les  longitadcs  de  leurs  nœudi*  ascendants  rapportées  à 
réqaiaoxe  Yomal  de  la  môme  époque.  Yoyet  le  Mémoire  de  1782,  pag.  24S 
ft  patsim.  Ici  donc,  comme  pour  les  excentricités  et  les  périhélies,  Tartifice 
analytique,  si  important,  qui  consiste  dans  Tintroduction  de  ces  dcax  va- 
riables auxiliaires ,  appartient  à  Lagrange;  et  il  est  juste  de  lot  en  rendre 
Tbonnenr. 
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Ces  expressions  des  variables /?,  q^  se  trouvent  ainsi  pareiUei) 
quant  à  leur  forme,  à  celles  des  variables  h  evly  dans  lesqueUci 
les  excentricités  étaient  associées  aux  longitudes  des  périhélies;  de 
sorte  que  les  inclinaisons  des  orbites,  et  les  longitudes  des  nonids, 
s'en  déduisent  par  des  opérations  tout  à  fait  semblables. 

Par  exemple,  pour  chaque  planète,  /''+  q^  sera  tang'f,  ce 
qui  donnera 

tang'f  =  M'-+-lVi;  -f-MJ...  -4-  2MM,cos(7,r-f- 6,  ~6). . . , 

2  MM, cos  (7,  r  -h  6,  —  6) . . . , 


2M,M,cos[(7,— 7,)r-|-6,  — 6,]..., 
etc. 

Or,  concevez  un  arc  <I> ,  tel  qu'on  ait 

tang  4»  =  M -f- M, -f- M2 . . . . 

Tous  les  coefficients  M ,  M , ,  M, , .  .  .  étant  pris  avec  le  signe  po- 
sitif, tang4>  sera  toujours  plus  grand  que  tang'^,  et  comme  la 
petitesse  des  coefficients  M ,  M , ,  M,, . . .  rend  ces  tangentes  presque 
proportionnelles  aux  arcs  qui  y  correspondent ,  l'arc  4  sera  phs 
grand  que  f .  On  aura  donc  ainsi ,  pour  chaque  orbite,  une  limite 
que  son  inclinaison  sur  le  plan  fixe  ne  dépassera  jamais  ;  ce  qai 
est  un  résultat  analogue  à  celui  qu'ion  obtient  pour  les  excen- 
tricités. 

En  appliquant  les  formules  précédentes  à  l'ensemble  des  sept 
planètes  principales  de  notre  système  planétaire,  et  les  réduisant 
en  nombres,  M.  Le  Verrier  a  obtenu  les  valeurs  suivantes,  comme 
limites  supérieures  des  inclinaisons  de  leurs  orbites ,  sur  l'éclip' 
tique  de  1800,  maintenu  id(''alement  fixe. 
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Mercure. 
Vénus.  . 
La  terre 
Mars .  . . 
Jupiter. 
Saturne. 
XJranus. 


dfs  inclioaifooB 
■arl'crliptiqae  de  1800. 


o    j      n 
9.16.54 

5.  t8.3o 

4.51.4^ 

7    9»o 

'2.    0.48 

'2.3Q.39 
3.33.18 


IKCUHAUONI   HKILLIS 

en  1800. 


o      t      H 
7-    O-    ^fl) 

3.^3.!t8,5 
o.  o.  o 
i.5i.  6,2 
i.i8.5r,6 
a.2ç).35,9 
o.46.a8,o 


Ces  limites  I  pour  Jupiter  et  Saturne,  diffèrent  à  peine  de  celles 
que  Lagrange  avaient  assignées  dans  son  Mémoire  de  1782.  Il  nV 
comprenait  pas  Uranus.  Pour  les  quatre  planètes  plus  proches  du 
soleil,  les  différences  sont  un  peu  plus  sensibles,  les  masses  de  Mer- 
cure ,  de  Vénus  et  de  Mars  n'ayant  pu  alors  être  évaluées  que 
d*après  une  hypothèse. physique  imaginée  par  Euler,  et  dont  je 
parlerai  plus  loin.  Mais  la  méthode  par  laquelle  on  détermine  ces 
grands  résultats  est  toujours  celle  de  Lagrange. 

135.  Ici,  comme  dans  les  formules  relatives  aux  excentricités  et 
aux  périhélies ,  la  petitesse  des  facteurs  qui  multiplient  les  temps 
sous  les  signes  de  sinus  et  de  cosinus,  montrent  que  les  variations 
(les  inclinaisons ,  et  les  déplacements  des  nœuds  devront  s'opérer 
avec  une  excessive  lenteur.  Ëf,  de  mém»  que  pour  les  périhélies , 
la  loi  de  ce  déplacement  peut  être  rendue  aisément  évidente, 
lorsque,  parmi  les  coefficients  M  propres  à  une  planète,  il  s'en 
trouve  un  qui  surpasse  la  somme  de  totts  les  antres.  Le  procédé 
étant  identiquement  pareil  à  celui  que  nous  avons  employé  au 
§  loi,  je  me  borne  à  présenter  ici  les  résultats  de  son  application 
aux  valeurs  numériques  des  variables  p  et  ^,  que  M.  Le  Verrier 
a  obtenus,  et  que  Ton  trouve  rassemblés  à  la  pag.  58  de  son  Mé- 
moire de  1843. 
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• 

k  une  époque  quelconque 

lUIlll— i 

MOU» 
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pUaitetf. 

Tkiaa  DoaiHAiiT. 

séparée  du  i*r  janrier  1800  par  le  nombre 

d'années  julienne»  <, 

pdûtif  pour  les  postérieures , 

debfMM 
périodiuMJ* 

et  négatif  pour  les  antérieures. 

X 

Mercure 

M.^^-/.  +  e.) 

0 4,7t)535o/-+-Qa.4o.25 -HJc 

0    , 
54     I.* 

Jupiter 

COS 

• 

6*'—                         10.3.  8. 18 -K  XI» 

21  ^9  ! 

Saturne.  ..    . 

COS 

6"  =                          io3.  8.18-f-x» 

58.^4] 

Dranus 

COS 

6»«=                          io3.  8.i8-f-x»« 

59.  8.9 

Le  nœud  ascendant  de  l'orbite  de  Mercure  se  trouve  ainsi  avoir, 
sur  récliptique  fixe  de  1800,  un  mouvement  de  longitude  rétro- 
grade et  uniforme ,  qui  est  modifié  par  une  inégalité  périodique 
d'amplitude  restreinte.  La  partie  moyenne  et  uniforme  de  ce  mou- 
vement, quoique  très>lente,  amène  successivement  le  nœud  sur 
tous  les  points  de  la  circonférence  des  longitudes,  lui  faisant  décrire 
une  révolution  entière  dans  un  nombre  d'années  juliennes  égal  à 
36  .3600"  _ 

4% 79^350  ""  ^^^^^'^- 

Les  trois  autres  planètes,  Jupiter,  Saturne,  et  Uranus,  présen- 
tent ce  phénomène  commun ,  et  très-remarquable  ,  que  les  nœuds 
de  leurs  orbites  ne  font  qu'osciller,  dans  des  amplitudes  diverses, 
autour  d'une  même  droite ,   dont  la   longitude  sur   Técliptique 
de  1800  est  !o3"8'  18",  selon  les  déterminations  numériques  de 
M.  Le  Verrier.  Or  cette  droite  n'est  autre  chose  que  l'intersection  du 
même  écliptique  par  le  plan  invariable  de  notre  système  planétaire; 
comme  le  montre  la  valeur  même  de  sa  longitude  rapporti^e  au 
chap  XVII  du  livre  Vide  la  Mcennif/uc ce/este,  laquelle  diffère  seule- 
ment par  quelques  minutes,  de  celle  que  M.  Le  Verrier  a  trcHYt-e 
pour  la  constante  ^,  en  la  déduisant  de  toutes  autres  considérations' 
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Ici  comme  dans  le  mouvement  des  périhélies,  les  parties  pério- 
diques X  qui  constituent  roscillation  des  nœuds,  et  généralement 
les  expressions  des  variables/?,  ç,  qui  déterminent  leurs  positions, 
varient  avec  une  excessive  lenteur,  parce  que  le  temps  t  n'y  entre 
qu*enveIoppé  sous  des  signes  de  sinus  et  de  cosinus,  où  il  est  affecté 
de  coefficients  très-petits;  de  sorte  que,  pendant  des  intervalles  de 
un  ou  deux  siècles,  les  variations  de  f  et  de  0 ,  se  présentent  comme 
sensiblement  proportionnelles  au  temps.  C'est  pourquoi,  lorsqu'on 
veut  seulement  les  obtenir  pour  des  intervalles  de  temps  ainsi  res- 
treints, comptés  de  l'époque  prise  comme  origine  du  temps  r,  on 

se  borne  à  évaluer  les  rapports  -^j  —5  d'après  les  équations 

différentielles,  appliquées  à  cette  époque;  ce  qui  se  fait  à  Taide  des 
relations  générales 

p  =  tang  ^  sin  G ,      9  =  tang  ^  cos  0  ; 

d'où  résulte 

p 
tang' <î>  =/>*-+-  ^S      tangO  =  — 

La  première  de  celles-ci  donne 

^^    cos'^ 
et  en  remplaçant/?  et  q  par  leurs  valeurs  dans  le  second  membre  , 

(3)  -?  =  -^  sin  0  cos'f  -I-  -p  cosO  cos'ç. 

^    ^  dt       dt  ^       dt  ^ 

Mais,  à  cause  de  la  petitesse  des  angles  <)> ,  on  y  fait  habituellement 
cos*  ç  =  1 . 

On  tire  de  la  seconde 

</ô          qdp  —  pdq                  ,^       q  cos'  B  dp  —  p  cos'  6  dq 
—  1-Jl L — i      ou      a  9=-.' ' -' 

eus'  Ô  q^  q^ 


Or 


I  q^        q^ 

I  -f-  tang'  6      p^  -i-  q^      tang'  f 


f 
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Subtdtiuuift  cette  expression  de  cos'A  dans  le  leooiid  aesAn, 
et  y  revplaiçuit  pj,  q^  par  leurs  expressions  génémles»  on  a  fias* 
lenwnt 

dB  ^dp     eosO       dq      sinO 
^*'  Â^^' tangf  ^Â    iangf* 

GesTsleursde -^»  —9  se  convertissent  en , expressions  uph 
lairesy  en  multipliant  les  coefficients  différentiels  "t^  ^  J^^ 

dm     de 

comme  nous  l'avons  (ait  pour  celles  ^^  "r*'  ;jr>  §  ^^^^  t^puH 

aux  éléments  ^ ,  O,  on  leur  attribue  les  valeurs  que  l'observalios 
leur  assigne  à  l'époque  de  laquelle  on  part. 

En  appliquant  ces  formules  à  Jupiter  et  à  Saturne  à  partir  dt 
i^  janvier  1800,  et  attribuant  à  ces  deux  planètes  les  élémesli 
rapportés  dans  le  tableau  du  §  190,  M.  Le  Verrier  trouve  : 

Pour  Jupiter  : 

-^=  -  o%o9439,     ^=  -  o^I3275; 
d*où 

-^-—o", 07391,     -^=4-6*',  3260. 


Pour  Saturne  : 


^=  +  0", 24351,       ^=H-o",342i7; 


d'oit 


T 


^  =  +  o",o98o6,     :li  =  _9",378,. 


Ainsi ,  en  rapportant  les  orbites  de  ces  deux  planètes  à  Té" 
cliptique  et  à  Péquinoxe  fixes  du  i  ®*'  janvier  1 800,  comme  les  for- 
mules et  les  données  ici  employées  le  supposent ,  on  voit  qu'à 
partir  de  cette  époque  Tinclinaison  de  Jupiter  sur  cette  écliptique 
diminue,  et  celle  de  Saturne  augmente.  Le  nœud  ascendant  de  Ju- 
piter a  un  mouvement  de  transport  direct ,  celui  de  Saturne  un 
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mouvemeot  rétrograde.  D*après  les  valeurs  actuelles  de  leurs  lon- 
gitudes absolues,  rapportées  dans  le  Tableau  du  §  190,  0^^  est 
moindre,  et  0^  plus  grande  que  la  constante  6.  Tous  deux  se  trou* 
vent  donc  actuellement  dans  une  phase  de  leur  oscillation  qui  les 
ramène  ^ers  cette  trace  du  plan  invariable ,  par  des  mouvements 
de  sens  opposés. 

154.  Ces  particularités  phénoménales  ne  s'aperçoivent  p^s  im- 
médiatement dans  les  observations  astronomiques,  parce  que  les 
variations  des  nœuds  et  des  inclinaisons  ne  s'y  présentent  pas 
rapportées  à  un  plan  et  à  un  équinoxe  fixes ,  mais  à  Técliptique 
continuellement  déplacé  par  les  perturbations  que  subit  la  mass^ 
terrestre ,  et  sur  lequel  Téquinoxe  primitif  ne.  laisse  point  sa  trace. 
Toutefois,  les  lois  de  ces  déplacements  relatifs  étant  connues  par  la 
théorie  de  rattraction  newtonienne ,  on  peut  calculer  les  modifi- 
cations qu'ils  doivent  apporter  aux  effets  absolus,  de  manière  à  en 
déduire  les  variations  apparentes  des  inclinaisons  et  des  nœuds  sur 
récliptique  mobile,  telles  que  Tobservation  les  présente. 

Dans  le  tome  IV  de  mon  Astronomie ,  section  III,  pag-   i65  et 
suiv.,  j'ai  exposé  en  détail  les  mouvements  de  l'écliptique  mobile 
relativement  à  une  éclipdque  fixe  pour  toute  Tétendue  de  temps, 
antérieure  ou  postérieure  à  1 760 ,  que  l'on  pouvait  se  proposer 
d'embrasser.  Mais,  afin  d'en  donner  une  idée  clairement  saisissable, 
j'ai  employé  un  type  de  construction  conventionnelle,  différent  de 
celui  dont  les  astronomes  font  habituellement  usage ,  en  ce  que  je 
décrivais  ces  déplacements  tels  qu'ils  s'opèrent  autour  du  nœud 
descendant  àe  l'écliptique  mobile,  au  lieu  que  les  astronomes  et  les 
analystes  les  rapportent  à  son  nœud  ascendant.  Quoique  ce  se- 
cond mode  de  considération  équivaîlle  exactement  au  premier 
dans  ses  conséquences,  quand  elles  sont  fidèlement  interprétéest 
j*ai  eu  soin  de  l'exposer  aussi  en  particulier  dans  la  section  IV, 
pag.  190  et  suivantes  ;  de  sorte  que,  dans  l'application  actuelle ,  je 
vais  me  prévaloir  des  formules  que  j'ai  alors  établies,  en  les  éclair- 
cissant  par  des  figures  qui  ne  seront  pas  inutiles  pour  en  bien  fixer 
le  sens. 

Soit  d'abord,  fig,  20,  ££  la  circonférence'du  grand  cercle,  sui- 
vant lequel  le  plan  de  l'écliptique  va  couper  la  sphère  céleste  à  une 
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époque  donnée,  par  exemple  au  i"  janvier  1800;  et  niarqaoïis 
en  T>  le  lieu  où  le  point  cquinoxial  de  printemps  se  trouvait 
placé  sur  ce  même  cercle,  à  la  même  date.  Après  le  temps  + 1, 
ce  cercle  aura  été  déplacé ,  dans  le  ciel ,  par  TefTet  des  perturba- 
tions que  la  terre  a  subies,  et  il  aura  pris  ainsi  une  autre  direc- 
tion que  je  désigne  par  E"  E".  Pour  la  définir,  j'admets  conven- 
tionnellement,  que  le  point  d'intersection  marqué  ici  N^  surli 
figvre,  représente  le  nœud  ascendant  du  nouvel  ccliptique  sor 
celui  de  1806  maintenu  idéalement  fixe,  n'importe  à  quelle  dis- 
tance ce  nœud  se  trouve  placé  à  V orient  du  point  T-  Alors  Ttit 
T  N"  que  je  nomme  0"  sera  la  longitude  du  nœud  N"  sur  réclip- 
tique  fixe  ;  et,  si  Ton  nomme  f**  Tinclinaison  du  nouveau  plan  sor 
ce  même  écliplique  vers  le  nord ,  ces  deux  données  fixeront  com- 
plètement sa  position  actuelle.  Les  doubles  primes  dont  je  1rs 
marque  ont  pour  objet  de  rappeler  qu'elles  appartiennent  à  FoHie 
mobile  de  la  terre  dans  les  calculs  où  elles  vont  entrer. 

Ces  conventions  étant  admises ,  si  le  temps  -f-  t ,  compté  en 
années  juliennes,  n'excède  pas  un  ou  deux  siècles,  la  théorie  de 
l'attraction  prouve  que  l'on  a  généralement 

p"  =  tang  <p"  sin  0"  =  4-  o",o627  .  t , 
7"  =r=  tang  y"  cosO"  =  —  o",4755 .  t. 

Cette  démonstration  se  trouve  rapportée  à  la  p.  198  du  tome  IV. 
Je  n'ai  fait  qu'y  remplacer  les  nombres  de  Laplace  par  ceux  de 
M.  Le  Verrier  ;  et  je  les  ai  convertis  en  secondes  de  degré  par  les 
motifs  d'abréviation  expliqués  plus  haut. 

Je  reporte  tous  les  détails  de  cette  construction  dans  la  fig.  21, 
mais  j'y  ajoute  un  autre  grand  cercle  ON,N,  représentant  Tinter- 
section  de  la  sphère  céleste  par  le  plan  de  l'orbite  d'une  des  pla- 
nètes, à  la  même  époque -h  t,  pour  laquelle  nous  avons  trace 
E"E".  Pour  définir  ce  nouveau  cercle  j'admettrai  que  le  point 
d'intersection  N  ,  représente  son  nœud  ascendant  sur  l'écliptique 
(le  1800,  et  que  l'inclinaison  de  sa  branche  ascendante  sur  ce 
même  écliptiquc  soit  <p.  Alors  l'arc  TjN  sera  la  longitude  de  ce 
nœud  ascendant  que  je  nonune  0.  Les  deux  éléments  ^  ,  0 ,  ûxe- 
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ont  coinplétemeot  la  position  du  cercle  NO^  à  Tépoque  /,  sur 
'écliptique  de  1800. 

Mais  ces  élémeuts  ne  seront  pas  à  la  disposition  de  Fobservateur 
|ui  se  trouve  lui-même  transporté  sur  Técliptique  E"E"de  l'é- 
poque -f-  t.  Pour  lui  le  nœud  ascendant  de  Torbite  NO  sur  Té- 
:liprique  observable  est  le  point  d'intersection  N, ,  et  l'inclinaison 
de  cette  orbite  sur  ce  même  écliptique  est  Tangle  sphérique  ON'  E" 
que  je  nommerai  cp,.  Pour  définir  la  position  de  ce  nœud  N,  rela- 
tivement à  une  orifîine  invariable,  prenez  sur  E"  K",  à  l'occident 
de  N",  un  arc  N"  Ti  égal  à  N"  T,  l'extrémité  Ti  de  cet  arc  vous 
représentera  le  point  équinoxial  de  1800  ,  tel  qu'on  le  verrait  sur 
Eb"  E",  si  l'on  avait  pu  l'y  marquer  avant  son  déplacement.  La  lon- 
Lptudedu  nœud  N|,  comptée  de  cette  ancienne  origine  ainsi  trans- 
portée, sera  donc  Ti  N, ,  je  la  nomme  G i.  Il  ne  reste  plus  qu'à  dé- 
terminer les  éléments  apparents  et  observables  0( ,  ^ ( ,  d'après 
ceux  qui  se  rapportent,  ou  sont  censés  se  rapportera  Fécliptique 
primitif  de  1800. 

Pour  cela  on  s'appuie  sur  ce  que  cp"  est  un  angle  excessivement 
petit ,  dans  les  limites  de  temps  où  on  l'emploie.  Cela  est  évident 
par  les  expressions  mêmes  que  j'ai  tout  à  l'heure  rapportées,  puis- 
qu'elles le  donnent  égal  à  0^,4796  r  (*).  Ceci  reconnu;  par  un 
point  quelconque  M  de  l'orbite  NO ,  meuez  le  cercle  de  latitude 
MX  dirigé  sur  l'écliptique  primitif  EE.  La  longitude  du  point  M, 
comptée  sur  ce  même  écliptique  sera  TX  ,  je  la  nomme  /.  Sa  la* 
titude  sera  MX,  je  la  nommée.  D'ailleurs,  comme  la  longitude  TN 
du  nœud  N  a  été  ap|>elée  0,  le  triangle  sphérique  NMX  donnera 
généralement 

tang  >  r=  tang  ^  sin  (/  —  0). 


(*)  Dans  le  tome  IV  de  mon  Astronomie,  pag.  3a6,  j^ai  donné  Pexpression 
générslo  de  ce  même  angle  ^'',  pour  toutes  les  époques  quelconques  aux- 
quelles on  peut  vouloir  spéculativement  Pétendrc  avant  ou  après  le  1*''  jan- 
vier 1800.  Sa  valeur  proportionnelle  à  t  que  nous  lui  trouvons  ici  n^est  que 
Jo  premier  terme  de  cette  expression  générale  Seulement,  dans  les  formules 
de  VAstronomic  auxquelles  je  renvoie,  il  est  désigné  par  n;  ei  0"  y  est  rem- 
place par  180— L,  diaprés  des  convenances  d^cxposition  que  j^ai  expli- 
quée* alors. 
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L'arc  MX,  ou  X,  coupe  Técliptique  déplacée  E'^E",  en  un  point 

X.  Itoramez  xX,  V,  Vous  aurez  ^    dans  le  triangle  sphénqv 

N"Xj:, 

tang  V  =.  tang  f'  «n  { /  —  ô'*). 

Dans  ce  même  triangle  sphérique ,  Thypoténuse  N"  jt  ne  difftn 
du  côté  N'^  X  ou  /  —  ô",  que  par  des  quantités  très-petites  de 
Tordre  sin'|  f'',  que  je  considérerai  comme  négligeables.  Ajoutez-T 
l'arc  N"  Ti  f  qui  a  élé  fait,  par  construction,  égal  à  W  T  ou  5' 
La  somme  Ti  •z'>  se  trouvera  égale  à  /,  dans  le  même  ordre  d'ap- 
proximation. 

Maintenant  du  point  M,  je  mène  le  cercle  de  latitude  MX,, 
perpendiculaire  à  l'écliptique  déplacé  E^  E"  ;  l'arc  MX|,  que  je 
nomme  \i  sera  la  latitude  apparente  du  point  M.  Nous  auron5 
ainsi  un  nouveau  triangle  rectangle ,  où  je  désigne  rhypotenuie 
M  X  par  2;,  le  côté  x  X.  par  p,  et  l'angle  compris  entre  eux  par  r. 
Il  en  résultera  donc 

sin>,  tang>, 

sm  Ç  =  -: î     sin  fi  =:  — 2 —  : 

sin  X  tang  x 

or  l'angle  x  appartient  aussi  au  triangle  N'^X x;  et  il  y  est  déter- 
miné par  la  relation 

cos X  =  cos  (  /  —  0  "  )  sin  y". 

Il  ne  diffère  donc  de  l'angle  droit  que  par  une  quantité  très-petite 
de  l'ordre  «p",  car  si  l'on  fait 

X  =  90**  —  « , 
il  en  résulte 

sin  u  =  cos  (  /  —  Ô"  )  sin  ç"  ; 

et,  par  suite ,  aux  quantités  près  de  Tordre  f"% 

a=(p"cos{/  — Ô"). 

Transportant  cette  transformation  dans  les  expressions  précédente> 
de  C  et  p ,  elles  deviennent 

.  sin>,  sin>,  •    û       .        ^    ► 

sm  Ç  = = .  ,  ,     5      sm  B  =  tang  X,  tanc  m. 

cos  «        I  —  2  sm'  ;  «  ^  ^  ^ 
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L.a  première  montre  que  rhypotéouse  Ç  ne  diffère  du  côté  À,  que 
|>ar  des  termes  de  Tordre  sin'  {  f",  que  nous  sommes  convenfis  de 
négliger,  de  sorte  que  nous  pourrons  substituer  au  besoin  ces 
deux  arcs  l'un  à  Tautre.  La  seconde- montre  que  Tare  p  est  très- 
fjedt  de  l'ordre  u  ;  ce  qui  permet  de  prendre,  par  simple  propor- 

tionnalitéy 

p  =  ç"cos(/  — 0'')  UngX,; 

ajoutez  cet  arc  ^  à  T  i  ^  que  nous  avons  trouvé  être  égal  à  /,  dans  les 
limites  de  notre  approximation.  La  somme  i -h  p  représentera 
nr  I  Xi-  Retranchez-en  Ti  N,  que  nous  avons  nommé  0|,  le  reste 
/  —  0,  +  p  sera  Nt  X|.  Alors  dans  le  triangle  sphérique  N|  Xi  M  où 
Tangle  en  Ni  est  7, ,  vous  aurez 

tang  It  =  langf,  sin  (/—  ©i  -+-  p), 

ou,  en  restituant  pour  p  sa  valeur, 

tang  >,  =  tang  ^ ,  sin  j  /  —  9,  -h  /'  cos  (/  —  Ô")  tang  X,  j. 

Ici  nous  ferons  intervenir  une  considération  dont  nous  n'avons 
pas  encore  fait  usage.  C'est  que  les  inclinaisons  ^ ,  ^  1  des  orbites  des 
différentes  planètes ,  soit  sur  l'écliptique  fixe ,  soit  sur  l'écliptique 
mobile ,  sont  assez  petites ,  pour  que  leurs  produits  par  (f"  soient 
négligeables ,  comparativement  aux  termes  où  ils  ne  seraient  pas 
affectés  de  ce  facteur.  Ceci  étant  admis,  notre  dernière  équation 

se  réduit  à 

tang  X,  =  tang  ^  1  sin  (  /  —  0,  ). 

Maintenant  dans  notre  fig.  21 ,  Tare  M  x  ou  Ç  est  >  —  V^  ;  et  puis- 
que nous  l'avons  reconnu  égal  à  Àt ,  aux.  quantités  près  de  l'or- 
dre 9''*,  nous  pourrons  écrire  dans  ces  mômes  limites  d'approxi- 
mation 

X,  =  X  —  r  ; 

on  tire  de  là 

tancX  —  tancX" 

tang  X,  = 2 ^ — o-—.  5 

^  I  -h  tang  X  tang  X'" 

le  produit  tang  ^  tang  ff'\  qui  accompagne  l'unité  dans  le  dénomi- 
nateur du  second  membre,  peut  être  négligé  sans  aucun  inconvé- 
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nient  dans  les  applications  que  nous  avons  en  Yiie.  Car  en  poiUM 

f  jusqu'à  7  degréêf  ce  qui  n*a  Heu  que  pour  Mercore,  ci 

f  "^  égal  à  48*»  ce  qui  supposendt  t  un  peu  plus  grand  qu'un  ëkk^ 

ce  produit  serait  moindre  que  o^ooooooS.  Remplaçant  dons  fa 

trois  tangentes  par  leurs  Taleurs ,  dans  la  relation  ainsi  réàmÊÊt 

il  reste 

tangfisin(/— Oi)  =  tangf8in(/— 0)  — tangf'^sin  (/  —  •*]. 

Cette  égalité  doit  exister  pour  toute  valeur  quelconque  de  lakagî- 
tude  /|  que  Ton  suppose  appartenir  au  point  11  pour  lequel  osa 
établi  le  raisonnement.  Doncsiron  développe  ses  différents  termoi 
elle  devra  se  trouver  séparément  vérifiée  entre  ceux  qui  ont  pour 
facteur  sin  /,  et  ceux  qui  ont  pour  &cteur  cos  /.  De  là  il  résulte 

tang  f  1  sin  0|  =  tang  ^  sin  0  —  tang  f"  ùa9^  ssp-^p"  =zpif 
tangficos0i  =  tangfcos0 — tangf^cosO^  =  9  —  9"  =  9,, 

ce  qui  détermine  les  deux  inconnues  demandées  f  1  y  0|.  C*eit  La- 
grange  qui  a  exposé  le  premier  ce  mode  de  déduction,  dsniioi 
Mémoire  de  178a,  pag.  197.  Hsis  pressé  par  la  multitude  im- 
mense d*objets  qu'il  avait  à  traiter,  il  se  borne  à  énoncer  le 
principe  sur  lequel  on  établit  Téquation  en  /  d'où  ces  deux  déri- 
vent, sans  s'arrêter  à  exposer  les  détails  de  la  démonstradon. 
Laplace  rapporte  ces  mêmes  relations,  au  livre  II  de  la  Mécamqv 
céleste ,  §  60 ,  pour  en  faire  le  même  usage  que  Lagrange ,  en  se 
fondant  aussi  sur  la  simple  évidence  du  principe  qui  les  donne; 
et  M.  Le  Verrier,  pour  ses  applications,  leur  emprunte  ces  for- 
mules toutes  établies.  J'ai  pensé  qu'il  ne  serait  pas  inutile  de  venir 
en  aide  à  ceux  qui  voudraient  s*en  rendre  un  compte  exact. 

iS5.  En  opérant  ici  sur  /9,  et  7, ,  comme  nous  avons  îaîivatp 
et  q  dans  le  §  155  ,  on  en  tirera  généralement 


(3), 


(4). 


^^_^^.sine.  +  ^cos9., 


«/G, dp^   cosô,         dq^   sind, 

dt        dt  tang  »,        dt  tang  o,  ' 
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3-9  et  -y-V  sont  donnés  immédiatement.  De  plas,  voulant  ob- 

tenir  les  coefBcients  différentiels  '^•>  --r^  pour  l'époque  prise 

comme  origine  du  temps ,  il  faut,  dans  leurs  expressions  1  rem- 
placer les  éléments  f  1  ^  6, ,  par  les  valeurs  f  »  B,  qu'ils  ont  à  cette 
origine.  On  aura  donc  ainsi ,  finalement,  dans  cette  application 
spéciale^ 

^^''      di       \dt        dt  )     tangf  \dt       ^/tangy' 

où  il  faut  faire  généralement 

Ç  =  -Ho",o627,    ^  =  _o",4,55. 

Ce  sont  les  formules  que  M.  Le  Verrier  rapporte  à  la  page  78  de  son 
Mémoire,  et  qu'il  applique  successivement  aux  différentes  planètes. 

Maintenant  si  l'on  se  reporte  aux  valeurs  de  -^  9  -r-  >  -?-  »— 9 

^  di  ^   dt  ^  dt    dt 

que  nous  avons  appliquées  à  Jupiter  et  à  Saturne  dans  le  §  153, 

on  comprendra  que  lorsque  nous  voudrons  évaluer  les  variations 

des  inclinaisons  et  des  nœuds  de  ces  deux  planètes ,  non  plus  sur 

l'écliptique  fixe  de  1800,  mais  sur  l'écliptique  mobile  depuis  cette 

époque ,  l'intervention  des  deux  coefficients  -~—  >  -  /-  »  principa- 
lement du  dernier  qui  a  une  valeur  relativement  considérable, 
modifiera  beaucoup  les  résultats  que  nous  avons  obtenus  d'abord. 
En  effet,  en  répétant  ainsi  les  mêmes  calculs  numériques,  on 
trouve  : 

df''  dB\'' 

pour  Jupiter    -~-  = — o",ao562,         -^  =  —  1 3'^7772  ; 

dff\  dr^ 

pour  Saturne    — *  =  —  o",  187 10,  —  =  —  i8'',g6g6. 

T.  V,  ao 
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Ainsi,  lorsque  les  deux  orbites  sont  comparées  à  récliptique  mo- 
bile ,  sans  plan  apparent  et  observable  auquel  les  positions  succes- 
sives des  planètes  vues  de  la  terre  puissent  être  rapportées,  les 
inclinaisons  vont  toutes  deux  en  diminuant  et  les  nœuds  en  rétrogra- 
dant relativement  au  point  rquinoxial  primitif  de  1800 ,  transporté 
idéalement  sur  cette  écliptiquc.  Les  relations  phénoménales  do  ces 
mouvements  pour  les  deux  planètes ,  qui  se  manifestaient  quand 
on  rapportait  leurs  positions  successives  à  un  même  plan  fixe,  ont 
disparu ,  et  il  est  aisé  de  comprendre  que  la  rétrogradation  coid- 
mune  des  nœuds  est  surtout  décidée  par  la  forte  prédominance  du 

fin" 

coefficient  différentiel  -v* 

(U 

156.  Les  changements  que  je  viens  de  décrire,  comme  s'opé- 
rant  à  la  longue  dans  les  éléments  des  orbes  des  planètes ,  ont  été 
appelés  séculaires ,  en  raison  du  grand  nombre  de  siècles  qu*exigc 
leur  entière  évolution.  C'est  un  des  plus  merveilleux  effets  de 
Tesprit  humain  que  d*avoir  dérivé  mécaniquement  de  la  loi  d'at- 
traction la  nécessité  de  ces  phénomènes ,  d'en  'avoir  dévoilé  la 
marche ,  déterminé  les  mesures ,  et  assigné  les  limites  ,  avant  qae 
Tobservation  ait  pu  faire  autre  chose  que  de  signaler  quelques 
traces  douteuses  de  leurs  effets.  J'ai  dit  comment  Lagrange,  met- 
tant à  profit  les  travaux  partiels  d'Kuler  sur  ces  grands  phéno- 
mènes,  en  a  le  premier  établi  la  théorie  générale,  dans  les  Mo- 
moires  de  Berlin  pour  1781  et  1782.  Laplace,  depuis,  Ta  repro- 
duite dans  son  Traité  (le  mécanicfuc  céleste ,  on  l'agrandissant ,  la 
complétant,  perfectionnant  ses  détails,  et  y  a|)pli(iuant,  à  l'aide 
de  Bouvard,  une  masse  innnense  de  calculs  numériques,  qui  en 
spécifient  toutes  les  ap])licatious.  Cette  <vuvre  d'achèvement,  dans 
laquelle*  ne  paraît  plus  le  nom  de  Lagrange,  a  servi  dès  lors  de 
rode  aux  astronomes»  et  elh»  a  fourni  à  M.  Le  Verrier  le  sujet  d'im- 
menses travaux,  ayant  pour  but ,  comme  pour  résultat,  de  donner 
aux  nombres  qu'elle  renferme  le  degré  de  précision  définitif,  qui 
n'avait  pu  être  atteint  d'abord.  De  là  il  arrive  qu'aujourd'hui 
l'ouvrage  de  Laplace  est  le  dépôt  conmiunet  le  seul  consulte,  où 
l'on  va  s'instruire  dans  la  théorie  des  |)erturbations  planétaires. 
Mais  si  on   l'y  trouve   entière  et  complrle,  on    Ty   trouve  aus^ 
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amenée  à  un  état  de  complication  tel,  qu*il  devient  très -difficile 
d'en  saisir  Tensemble  ;  de  sorte  que  Tétude  des  détails  indispen- 
sables dont  elle  est  hérissée,  se  présente  à  chaque  pas  comme 
d'autant  plus  pénible,  que  Ton  ne  voit  pas  le  motif  et  la  récom- 
pense d*un  travail  aussi  fatigant.  J'ai  pensé  que  Tétude  {prélimi- 
naire du  Mémoire  de  Lagrange  sera  une  excellente  introduction  à 
ce  labyrinthe,  en  rassemblant  et  dirigeant  les  vues  de  ceux  qui 
voudront  y  pénétrer.  Cest  ce  qui  m*a  engagé  à  le  prendre  pour 
texte  de  l'exposition  précédente.  Tous  mes  vœux  seront  remplis , 
si,  comme  je  Tai  espéré,  elle  peut  fournir  une  préparation  utile,  je 
dirais  volontiers  un  encouragement,  à  surmonter  les  difficultés 
du  Traité  de  Laplace,  qui  seul  peut  maintenant  donner  la  con- 
naissance complète  de  ces  sublimes  théories. 

137.  Il  me  reste  à  en  indiquer  une  dernière  conséquence  qui  n*a 
pas  échappé  à  Newton,  c'est  Té  val  uation  des  densités  relatives  des 
corps  planétaires,  et  la  mesui*e  de  la  pesanteur  que  chacun  d*eux 
exerce  sur  les  masses  matérielles  placées  près  de  sa  surface.  Quoi- 
que cette  déduction  soit  en  elle-même  très-évidente  et  très-simple 
à  établir,  il  a  fallu  toute  la  hardiesse,  toute  la  fermeté  du  génie 
de  Newton  pour  oser  en  concevoir  la  possibilité ,  et  la  suivre  jus- 
qu'aux nombres. 

Les  données  de  ces  calculs  sont  :  premièrement  les  masses  des 
corps  considérés,  que  pour  plus  de  simplicité  je  supposerai  sphéri- 
ques  :  je  les  désignerai  généralement  par  ft',  celle  delà  terre  étant  fi  ; 
puis,  leurs  demi-diamètres  apparents  vus  à  une  même  distance,  qui 
sera  par  exemple  la  distance  moyenne  de  la  terre  au  soleil  :  je  les 
nommerai  généralement  d\  Dans  ce  mode  de  définition ,  le  demi- 
diamètre  apparent  de  la  terre  sera  représenté  par  le  même  nom- 
bre que  la  parallaxe  moyenne  du  soleil,  que  je  désigne  spédale- 
mentpar/?. 

Ceci  convenu ,  on  obtiendra  sans  difficulté  les  expressions  sym- 
boliques suivantes,  dans  lesquelles  ir  représente  la  demi-circonfé- 
rence dont  le  rayon  est  i,  et  ^,  g,  sont  les  pesanteurs  respective- 
ment exercées  à  la  surface  de  la  planète  ou  de  la  terre,  par 
Tattraction  de  la  matière  qui  constitue  ces  corps. 

20. . 
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TSSSSSSSSOÊS 


parties  de  la  distance  i 

Son  volume 

Sa  densité  moyenne 

Sa  pesanteur  à  sa  surface 


relatif»  à  la  planète 
considérée. 


r'=sih<f 


v  = 


A'  =  ^' 


g' 


aisvLTATa 

relatifr  k  la  terrr. 


=  BÏnp 


A  =  C 


S  —   >j 


Dans  la  dernière  ligne,  la  lettre /  désigne  la  force  accéléra- 
trice exercée  par  Tunité  de  masse  sur  l'unité  de  masse,  placée  i 
l'unité  de  distance  ;  nous  l'avons  déjà  employée  avec  cette  signi- 
fication. 

I>e  là  on  déduit  les  expressions  suivantes ,  qui  représentent  les 
rapports  des  éléments  analogues,  relatifs  à  la  planète  et  à  là  terre; 
les  premiers  étant  en  numérateur. 

/       sinrf* 

Rapport  des  rayons —  =  -: 1 

^^  ^  r       sm  p 

.         ,  v'      sin'rf' 

—  des  volumes --  =  -: , 

p        sin'  p 

t      ^      •  '  ^'      V-'  sin'p 

—  des  densités —■:=- : — '--^ 

A        IL  sm'ir 

—  des  pesanteurs  a  la  surface —  =  i- — : — -> 

g        II   sin^a 

Pour  réduire  ces  résultats  en  nombres,  j^emprunterai  les  valeurs 
des  masses  au  tableau  de  la  page  266;  quant  aux  demi-diaiuètres 
éT  à  la  distance  moyenne  de  la  terre  au  soleil ,  je  leur  attribuerai 
les  mesures  suivantes,  qui  sont  exprimées  en  secondes  sexagé- 
simales : 


\ 
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Mercure ^  3,20  , 

Vénus 8,25, 

La  terre 8,5776, 

Mars 494^^» 

Jupiter 99>7o4» 

Saturne 81,106^ 

Le  soleil g6i  ,82. 

Si  la  terre  était  exactement  sphérique  et  homogène,  la  force  g 
serait  la  même  sur  tous  les  points  de  sa  surface,  et  on  la  déduirait 
des  expériences  faîtes  sur  la  chute  de  corps  à  une  latitude  quel- 
conque, en  ajoutant  à  la  gravité  apparente  la  force  centrifuge  en- 
gendrée en  sens  contraire  par  le  mouvement  de  rotation.  Mais  la 
forme  ovoïde  du  sphéroïde  terrestre  rend  son  attraction  quelque 
peu  inégale  sur  les  différents  parallèles ,  et  elle  ne  s^assimile  à 
celle  d*une  sphère  de  même  masse  que  sur  celui  où  le  carré  du 
sinus  de  la  latitude  est  ~.  Pour  celui-là,  les  expériences  du  pendule 
donnent  très-approximativement  g  égal  à  9^,81645,  en  prenant 
pour  unité  de  temps  la  seconde  sexagésimale  de  temps  moyen. 
D'après  la  convention  générale  que  nous  avons  faite  de  mesurer 
les  forces  accélératrices  par  le  double  de  l'espace  qu'elles  font  dé- 
crire dans  un  élément  de  temps  assez  petit  pour  qu*on  puisse  les 
considérer  comme  constantes  pendant  cet  intervalle ,  la  moitié  de 
ce  nombre  ou  4"*99o8i2  représentera  Tespace  même  que  la  masse 
terrestre ,  par  sa  seule  attraction ,  ferait  décrire  aux  corps  pendant 
la  première  seconde  de  leur  chute  sur  le  parallèle  ci-dessus  défini; 
et  les  valeurs  de  g^  qu'on  en  déduira  ])our  toute  autre  masse 
planétaire,  devront  être  interprétées,  pour  chacune  d'elles,  avec 
les  mêmes  conditions  de  spécialité. 

Par  exemple,  si  l'on  effectue  ces  calculs  pour  le  soleil ,  com- 
paré à  la  terre ,  en  se  servant  des  données  ici  indiquées ,  on 
trouvera  : 
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Le  rapport  des  rayons -  =  1 1 2, 1 3 , 

—  des  volumes —  =  1409870 , 

—  des  densités —  =  o,25 1 79='3-77ii 

—  des  gravités  à  la  surface —  =  28, 233 « 

S 

La  dernière  de  ces  relations  donne 

^  =  28,233  g  =  277"*, 276. 

Ainsi  9  d'après  la  valeur  de  g* y  les  corps  placés  à  la  surface  du 
soleil ,  sous  le  parallèle  dont  le  carré  du  sinus  de  la  latitude  est  7, 
décriraient  1 38"* ,638  dans  la  première  seconde  de  leur  chute, 
sous  la  seule  influence  de  la  force  attractive  y  et  le  poids  de  1  cen- 
timètre cube  d*eau  distillée  y  serait  28>'',233  au  lieu  de  i  gramme 
qu'il  est  à  la  surface  de  la  terre.  Les  effets  apparents  seraient  un 
peu  moindres ,  étant  combattus  par  la  force  centrifuge  due  à  la 
rotation  du  soleil  sur  lui-mcuie  en  25J  \  ;  mais  il  n^y  aurait  aucuB 
intérêt  à  évaluer  ces  corrections  qui  seraient  sans  application  réelle. 
Les  données  mêmes  dont  nous  avons-fait  usage  ne  sont  pas  absolu- 
ment rigoureuses,  et  les  petits  changements  qu'on  y  pourrait  faire 
donneraient  des  nombres  absolus  quoique  peu  différents  de  ceux 
que  nous  venons  d'obtenir.  Mais  la  nature  et  Tordre  de  grandeur 
des  résultats  sont  les  seules  choses  auxquelles  il  faille  ici  s'attacher. 

Newton  a  établi  ces  évaluations  pour  le  soleil ,  Jupiter,  Saturne 
et  la  terre,  qui  étaient  les  seuls  corps  planétaires  dont  il  connût 
assez  approximativement  les  niasses  relatives ,  et  les  diamètres  ap- 
parents (*).  IjCS  rapports  qu'il  leur  trouve  diffèrent  à  peine  de  ceux 
que  fournissent  les  données  rapportées  dans  nos  tableaux  pour  ces 
mêmes  corps.  On  ne  saurait  assez  admirer  la  force  de  génie,  ella 
confiance  logique  qu'il  lui  a  fallu  avoir,  pour  suivre  imperturbable- 
ment de  pareilles  déductions,  et  en  présenter  dès  lors  les  résultats 
à  ses  contemporains  comme  de  simples  corollaires  de  sa  théorie. 

{'"^  l'iinci/fia,  lil»    III,  prop.  N'III,  iheor.  VIII,  coroll    i,  2  (H  3. 
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CHAPITRE  V. 

É 

Des  stations  et  des  rétrogradations  des  planètes. 

158.  Lorsque  dans  les  recherches  physiques  on  a  le  bonheur 
de  parvenir  à  la  vérité,  elle  ne  sert  pas  seulement  pour  prévoir 
les  phénomènes  et  trouver  la  raison  de  ceux  qui  paraissaient  au- 
paravant inexplicables  ;  mais,  ce  qui  est  également  précieux,  tous 
les  faits  précédents  s'éclairent,  leurs  lois  se  simplifient,  et  Ton 
peut,  en  quelque  sorte,  les  embrasser  plus  facilement.  Cette  dou- 
ble influence 'qui  s^étend  sur  les  recherches  futures  et  sur  les  dé-  ' 
couvertes  passées  est  le  caractère  le  plus  ordinaire  de  la  vérité,  et 
rindice  le  plus  sûr  qu'on  la  connaît. 

159.  Nous  allons  en  voir  une  preuve  dans  l'explication  de  plu- 
sieurs phénomènes  bizarres  que  présente  le  mouvement  des  pla- 
nètes, vu  de  la  terre.  Ce  mouvement  ne  paraît  pas  toujours  dirigé 
dans  le  même  sens,  comme  il  l'est  réellement  lorsqu^on  le  rap- 
porte au  centre  du  soleil  :  il  est  tantôt  direct,  tantôt  nul,  tantôt 
rétrograde.  Ainsi,  quand  Vénus  passe  au  delà  du  soleil,  par  rap- 
port à  la  terne,  son  mouvement  comparé  aux  étoiles  paraît  direct  ; 
quand  elle  passe  entre  la  terre  et  le  soleil,  il  paraît  rétrograde  ; 
enfin,  dans  la  transition  d'un  de  ces  états  à  l'autre  il  devient  tout 
à  fait  insensible,  et  Vénus  paraît  stationnaire.  Mercure  offre  les 
mêmes  apparences,  et  les  planètes  supérieures  en  offrent  d'ana- 
logues ;  elles  paraissent  directes  dans  leurs  conjonctions,  rétro- 
grades dans  leurs  oppositions.  Ces  phénomènes  se  nomment  les 
stations  et  les  rétrogradations  des  planètes. 

140.  Us  sont  faciles  à  expliquer  dans  toute  hypothèse,  pour 
Mercure  et  Vénus,  dont  Torbite  n'embrasse  pas  la  terre  ;  car  ces 
planètes  tournant  autour  du  soleil  toujours  dans  le  même  sens  et 
d^occident-en  orient,  suivant  l'ordre  des  signes,  leur  mouvement 
doit  paraître  direct  lorsqu'elles  vont  de  la  digression  occidentale  à 
l'orientale,  en  passant  au  delà  du  soleil ,  et  il  doit  paraître  rétro- 
grade lorsqu'elles  reviennent  de  la  digression  orientale  à  Tocci- 
dentale,  en  passant  au  devant  de  cet  astre  par  rapport  à  la  terre. 
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paraîtra  en  F''  :  et  il  semblera  être  retourné  en  arrière  sur  U 
sphère  céleste.  Dans  le  passage  d^une  de  ces  directions  à  Taotit, 
il  aura  paru  stationnaire,  ce  qui,  d*après  les  dispositions  de  notit 
figure,  sera  arrivé  tandis  que  la  terre  décrivait  Tare  £F.  La  tem 
arrivant  en  G,  et  Jupiter  en  G',  en  opposition  avec  le  soleii, 
on  le  verra  en  &'  sur  la  sphère  céleste,  et  déjà  il  semblera  recuit 
en  arrière  de  tout  Tare  E"  G"^,  quoique  en  effet  il  ait  toujours  ont- 
tinué  à  suivre  sa  marche  directe  d'occident  en  orient,  snr  sod  or- 
bite propre.  J  upiter  et  la  terre  continuant  à  marcher  dans  V 
même  sens,  la  rétrogradation  apparente  continuera  aussi  de  k 
même  manière  ;  mais  sa  vitesse  diminuera  à  mesure  que  le  mou- 
vement propre  de  la  terre  devenant  plus  oblique  sur  le  nijos 
visuel  mené  à  la  planète,  al  térera  moins  le  mouvement  propre  de 
Jupiter.  Enfin  la  rétrogradation  cessera  tout  à  fait  lorsque  la  terre 
sera  parvenue  en  un  point  I  de  son  orbite  tel,  que  le  rayon  visuei 
mené  à  la  planète  demeure,  pendant  quelques  instants,  parallèle  î 
lui-même.  Alors  »  Jupiter  est  en  F,  il  paraîtra  en  I^  sur  la  sphère 
céleste,  et  semblera  de  nouveau  stationnaire.  Quand  ensuite  k 
terre  viendra  de  I  en  K,  et  Jupiter  en  K',  il  paraîtra  avoir  décrit 
sur  la  sphère  céleste ,  Tare  l''  K''  suivant  l'ordre  des  signes.  A 
partir  de  cette  époque,  il  reprendra  son  mouvement  direct  sur 
cette  sphère.  Toute  sa  rétrogradation  apparente  comprendra  donc 
Tare  £"l'^,  et  il  Taura  faite  en  décrivant  sur  son  cercle  Tare  ET, 
pendant  que  la  terre  décrivait  l'arc  El  sur  le  sien.  Ceci  doit  s'en- 
tendre de  Mars,  de  Saturne  et  de  toutes  les  autres  planètes  supé- 
rieures. Seulement  ces  rétrogradations  sont  pltis  fréquentes  et 
moins  étendues  pour  Saturne,  parce  que  son  mouvement  est  pins 
lent  que  celui  de  Jupiter  ;  en  sorte  que  la  terre  le  rejoint  plus  tôt 
et  le  dépasse  plus  vite.  Au  contraire,  elles  sont  moins  fréquent» 
et  plus  étendues  pour  Mars,  dont  le  mouvement  est  plus  rapi<le, 
ce  qui  fait  que  la  terre  emploie  plus  de  temps  à  le  rejoindre,  et  à 
le  dépasser  (*).    On  voit  avec  quelle  merveilleuse  simplicité  k 

(*)  Le  mouvement  aliernatÎTemcnt  direct  et  rétrograde  de  Mars  aTaîu: 
remarqué  par  les  Égyptiens  dès  les  temps  pharaoniques.  U  est  spécialetnn  : 
désigné  sur  de  très-anciennes  inscriptions  hiéroglyphiques,  comme  un  die*- 
céleste,  qui  marche  tour  à  tour  en  avant,  et  en  arrière. 
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Douvemeot  de  la  terre  se  prête  à  rendre  raison  de  toutes  ces  bi- 
zarreries. (Test  à  Copernic  que  Ton  doit  d*ayoir  fait  revivre  Tidée 
le  ce  mouvement,  déjà  avancée  par  d^anciens  philosophes,  mais 
iu*il  a  le  premier  prouvée  d'une  manière  complète,  en  montrant 
ivec  quelle  simplicité  et  quelle  exactitude  elle  satisfait  aux  ob- 
icrvations. 

Si  toutes  les  planètes  se  mouvaient  comme  la  terre  dans  le  plan 
le  l'écliptique  ;  si,  de  plus,  leurs  orbites  et  celle  de  la  terre  étaient 
circulaires,  ce  qui  rendrait  tous  les  mouvements  uniformes,  les 
époques  des  rétrogradations  de  chaque  planète  seraient  con- 
stantes; elles  reviendraient  après  une  révolution  synodique,  et 
leur  durée  et  leur  étendue  seraient  constantes  aussi.  Mais  l'incli- 
aaison  des  orbites  et  leur  ellipticité  troublent  la  simplicité  de  ces 
rapports  et  influent  sur  les  époques  aussi  bien  que  sur  les  durées 
des  rétrogradations.  Malgré  cette  complication  on  conçoit  que  la 
cause  optique  de  ces  apparences  étant  connue ,  leur  détermination 
exacte  est  un  problème  purement  géométrique,  dont  la  solution 
doit  se  déduire  des  formules  qui  expriment  le  mouvement  de  cha- 
que planète,  en  ayant  égard  à  l'ellipticité  et  à  Tinclinaison  de  son 
orbite.  Mais  comme  l'observation  des  stations  et  des  rétrograda- 
tiens  n*est  d'aucun  usage ,  nous  croyons  inutile  d'entrer  dans  cette 
généralité. 
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NOTE. 


1.  Poor  donner  seulement  un  essai  de  ce  calcul,  nous  considérerons  le  a* 
simple  où  les  orbites  des  planètes  seraient  circulaires  et  comprises  daos  W 
plan  de  récliptique.  Dans  cette  supposition,  leurs  mouTcments  an^lain» 
hcHoccntrîques  seronl  uniformes.  J''ctablirai  d^abord  la  solution  analytiqsr 
du  problème,  pour  les  planètes  supérieures,  dont  Torbile  embrasse  celle  d# 
la  terre.  Je  montrerai  ensuite  que  les  mêmes  formules  finales  s^appliqurs: 
aussi  aux  inférieures,  en  y  modiflaut  quelques  particularités  de  signes  al^i- 
briques.  Ceci  convenu,  comptons  le  temps  <  à  partir  de  fépoque  où  la  pla- 
nète et  la  terre  se  sont  trouvées  du  môme  côté  du  soleil ,  et  sur  la  même  li^r,r 
droite  ;  en  sorte  que  la  planète  était  alors  en  opposition.  Les  angles  décriis 
par  la  terre  et  par  elle  autour  du  soleil  pendant  le  temps  f,  seront  rcsperiU 
voment  nt,  n'  t\  n,  n'  étant  des  constantes  qui  représentent  les  mouveofois 
bélioceii triques  évalués  pour  Tunitc  de  temps,  que  nous  sup|M>seroos  ètrt  le 
jour  moyen  solaire.  Rapportons  les  positions  successives  des  deux  corps  à 
un  système  de  coordonnées  rectangulaires  x,  j,  ayant  leur  origine  au  centre 
du  soleil  ;  dont  la  deuxième  r>  soit  dirigée  suivant  le  rayon  vecteur  oà  la 
coïncidence  s^est  opérée;  à  quoi  nous  ajouterons  la  convention  de  preodit 
les  j"  positifs  sur  la  branche  do  ce  rayon  vecteur  où  la  terre  se  trouvait  alors,  et 
les  X  positifs  vers  Torient  des  -t-r*  Ceci  admis,  en  nommant  a,  a'  les  rayons 
des  orbites  ,  les  valeurs  des  coordonnées  ,  à  Vinstant  f,  seront  : 

Pour  la  terre x  =  a  cos  n  /,    jr  =•  a,  sio  n  r. 

Pour  la  planète x'  =  a'coSR'<,    ^'  =  a'sinn'<. 

Maintenant  si  Ton  conçoit  une  ligne  droite  menée  de  la  terre  à  la  planète, 
à  un  instant  quelconque,  cette  droite  fera  avec  Taxe  des  r  un  angle  X,  dont 
la  tangente  trigonométrique  sera  exprimée  généralement  par 

jr' ^J  ,.  asinnf  —  a'sin  n'f 

—, 1     ou  bien ; 

x'  —  X  a  cos  nt  —  a'  cos  n  t 

Tangle  X  étant  mesuré  à  partir  des  +x,  en  allant  vers  les  -\-j. 

Lorsque  la  planète  est  stationnaire,  le  rayon  visuel  mené  de  la  terre  à  U 
planète  reste  parallèle  à  lui-mé|ne;  ainsi,  pour  déterminer  le  temps  c,  où 
ce  phénomènes  lieu,  il  faut  exprimer  qu^alors,  en  faisant  varier  t  d^une  quan- 
tité fort  petite  et  arbitraire,  que  nous  pouvons  représenter  par  -àz  a»,  la  fonc- 
tion précédente  nVprouve  aucune  variation.  Cette  condition  est  absolument 
pareille  &  celle  dont  nous  avons  fait  usage  dans  le  second  livre,  en  exposant 
la  méthode  des  moindres  carrés.  Elle  se  réduit  à  déterminer  t  de  manière 
que  la  fonction  dont  il  s^agit  soit  un  minimum  ou  un  maximum.  En  opérant 
comme  nous  avons  fait  alors,  on  trouve  que  la  valeur  de  i,  qui  jouit  de  cette 
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propriété^  doit  satisfaire  à  la  relation  suivante  : 

( a  cos  Ji<  —  a'  cos  n'  t)  ( an  cos  nt  —  a' n'  cos  n'  f  ) 
+  (a  sin  fit  —  a'  sin  n't  )  (an  sin  ni  —  a'n'  sin  n'<)  =  o« 

En  eflTectuant  les  multiplications  indiquées ,  celte  équation  prend  une 
furnie  plus  simple  ;  elle  devient 

a'n  -\-a'*n'  —  aa'  {n  -hn')  cos  (  n —  n'  )  f  =  o, 

d'où  Poo  tire 

,))  C0S(n  — n')«=    r- rr* 

^  ^  '  au'(n-hn') 

(*ette  condition  déterminera  IVnglc  (n  —  n')  c,  et  par  conséquent  t,  lors- 
que les  quantités  a^  a\  n,  n'  seront  connues. 

2.  La  planète  étant  supposée  supérieure,  n  surpasse  n' ;  ainsi  le  produit 
I  n  —  n' }  t  aura  le  signe  de  <  :  de  sorte  qu^il  est  positif  après  Topposition  et 
iwQilit auparavant.  Or  la  valeur  d^un  cosinus  ne  change  pus  quand  on  change 
le  signe  de  Tangle  auquel  il  appartient.  Donc,  si  Ton  nomme  -f-  0  la  valeur 
positive  de  t  qui  satisfait  à  Téquation  précédente ,  la  valeur  négative  —  0  y 
saiisfera  également  :  c''cst-à*dire  qu^il  y  aura  deui  instants  également  éloi- 
gnés de  ropposition,  Tun  avant,  Taulre  après,  dans  lesquels  la  planète  paraîtra 
siationnaire;  et  le  produit  (n  —  n')  ô,  que  je  nommerai  par  abréviation  ?, 
exprimera  l'angle  compris  au  centre  du  soleil,  entre  la  terre  cl  la  planète,  au 
moment  où  chaque  station  a  lieu. 

La  fig.  26  représente  la  position  respective  des  trois  corps  dans  la  sta- 
tion postérieure  à  Topposition.  L^anglo  au  soleil  a  étant  connu  par  Tex- 
prcssion  précédente  de  son  cosinus,  et  les  distances  a,  a'  de  la  terre  et  de 
la  planète  au  soleil  étant  données ,  on  peut  aisément  calculer  Pangle  PTS 
ou  e,  qui  représente  la  distance  angulaire  de  la  planète  au  soleil  vue  do  la 
terre,  au  moment  où  la  station  a  lieu,  et  qui  est  immédiatement  observable, 
l'our  former  son  expression  analytique,  menez  de  la  planète  P  la  droite  PTI, 
perpendiculaire  au  rayon  a  prolonge.  Sa  longueur  sera  a'sin  <r;  et  celle  de 
S  II  sera  a'  cos9.  Retranchant  a  de  cette  dernière,  on  aura,  diaprés  les  dis- 
po:>i lions  do  la  ligure  qui  nous  sert  de  type, 

.  ,  a'  sin  ff 

[^-)  tangi  = ; 

^  '  "a'  cos  ff  --  <i 

quand  l'équation  (1)  aura  fait  connaître  Tangle  o-,  celle-ci  donnera  Tanglee. 
Ces  équations  contiennent,  comme  données  numériques,  les  rayons  a,  a', 
des  deux  orbites,  et  les  moyens  mouvements  n^n',  qui  y  correspondent;  mais 
ces  deux  genres  d^éléments,  étant  liés  entre  eux  par  la  troisième  loi  de  Ke- 
pler, on  peut  ramener  les  équations  h  n^en  contenir  qu'un  seul.  En  effet,  si 
Ton  nomme  T  la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  la  terre,  et  T'  celle  de 
ia  planète ,  cette  loi  donne 
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f 
\ 

l 
I 

I  K  étant  une  quantité  constante,  qui,  ai  l'on  prend  le  rayon  a  de  r«riK 

I  terrestre  pour  unité  de  distance,  est  é^le  à  la  durée  de  la  résolution  lûk- 

ralede  la  terre,  365^,^563835.  De  plus,  en  nommant  ir  lademi-eircooEérttee 

dont  le  rayon  est  i,  on  a  évidemment 


de  là  on  (ire 

• 

n  =  — -, 

Ka'« 

et,  par  suite. 

rt'  = 

a' 

Au  moyen  de  ces  valeurs  on  pourra  éliminer  de  nos  deux  équations,  \^ 
moyens  mouvements ,  ou  les  rayons  des  orbites.  Padoptcrai  ici  le  premier 
parti. 

5.  Prenons  donc  d'abord  l'équation  (i)  qui  est 


a*n-h  a"  n' 


(l)  COSff  = 

Les  détails  de  Télimination  se  simplifient,  en  faisant 


»  =  a*,    a'  =  tf'V 


Alors,  quand  on  a  remplacé  n  et  n'  par  leurs  valeurs  dans  la  fraction  qui  i«- 
présente  cos  9,  ses  deux  termes  réduits  se  trouvent  avoir  pour  fiacteur  cm- 
mun  a  +  a';  et,  après  Ten  avoir  débarrassée,  on  trouve  définit ivemeot 


(l)  COSff  = 


Aa' 


,'•  _  «a'  -H 


K 


Quant  à  l'équation  (pi),  pour  éviter  les  radicaux  qu'y  introduirait  sin  9,  il  fi6> 
élever  ses  deux  membres  au  carré,  ce  qui  donne 


(2)  tang*  s  = 


a'*  sin*  a 


(«'cosff  —  a) 


,«» 


alors,  en  tirant  de (1),  sous  sa  première  forme,  les  valeurs  de  cos  9  et  de  sis*  r. 
on  obtient  immédiatement 

alors,  en  remplaçant  n*,  n'*  par  leur  valeur  générale,  les  deux  termes  do  n- 
cond  membre  se  trouvent  avoir  pour  facteur  commun  a'  —  a  ;  et,  après  les 
en  avoir  débarrassés,  ou  trouve  finalement 

a'* 
(1)  tang'  e  =  — ; ^^  * 
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Dans  U  pratique  aBtroiiomiqo«,  on  prend  habituellement  le  reyon  «  de  Forbe 

terrestre  ponr  unité  de  diatanee.  Alors  Tauiiliaire  «  est  aussi  égale  à  i,  et 

nos  deux  formules  deriennent 

î 

(l)  COS9  = 


a" 


L^espression  de  tang*  r  est  remarquable  par  sa  simpHiBlté.  Elle  est  due  à 
Keilly  qui  Fa  obtenue  par  de  longs  détours. 

Quand  on  connaîtra  ainsi  les  deux  angles  9  et  c,  le  troisième  ti  s^obtiéndra 
comme  supplément  de  leur  somme,  ee  qui  donnera 

o  =  180»  —  (f-+-a). 

Cea  trois  angles,  dans  leur  application  à  une  position  quelconque  de  la 
planète ,  ont  reçu  des  dénominations  que  j*ai  rapportées  au  $  39,  page  76  : 
c  s^appelle  Vélongation,  9  la  comnmtatiom ,  ur  la  parallaxe  annuelle.  Leurs 
expressions  ici  trouvées  sont  particulières  aux  époques  des  stations. 

Il  faut  maintenant  déterminer  Pamplitude  angulaire  que  la  pisnète  Tue  de 
la  terre  parait  décrire  sur  le  fond  du  ciel ,  en  rétrogradant  ainsi  pendant  le 
temps  I.  Pour  cela  je  reproduis  dans  la^.  V)  le  triangle  PTS  de  \9ifig,  a6,  qui 
représente  la  terre,  le  soleil  et  la  planète  dans  les  situations  relatives  qu'elles 
occupent,  à  Tépoquede  la  station  postérieure  à  Popposition,  quePon  suppose 
s^ètre  opérée  sur  la  droite  Axe  ST.  Par  le  point  T  menons  une  droite  indéfinie 
TT'  parallèle  à  ST.  Elle  aboutira  au  même  point  de  la  sphère  céleste  que 
SY;  ainsi  Pangle  Y'TP,  est  celui  que  la  planète,  vue  de  la  terre,  aura  paru 
décrire  en  rétrogradant  parmi  les  étoiles,  depuis  Popposition,  pendant  le 
temps  I.  Or  on  a  évidemment 

Y'TP  =  nTP  —  HT  Y'. 

L'angle  FTY  est  1800—  «  ;  Pangle  nTY',égal  k  TSY,  est  celui  que  la  terre 

décrit  autour  du  soleil  pendant  le  temps  < ,  en  sorte  que  sa  valeur  est  al,  11 

€n  résulte  donc 

Y'TP=i8o®  — «  — m, 

expression  entièrement  calculable  en  nombres.  La  station  antérieure  à  Pop- 
position étant  symétrique  à  la  postérieure  autour  de  S  Y ,  donnera  un  angle 
géoceo trique  de  rétrogradation  Y'  TP  exaetement  égal,  depuis  cette  station 
antérieure  Jusqu'à  Popposition,  comme  on  pourrait  le  constater  en  construi- 
•ant  la  figure  qui  s^  rapporte.  Ainsi  Parc  total  de  rétrogradation  que  la 
planète  aura  paru  décrire  sur  la  sphère  céleste,  entre  ses  deux  stations  con- 
técotivee,  sera  aY'TP. 

4.  Comme  exemple  d'application,  je  choisirai  Jupiter.  D'après  le  tableau 
général  des  éléments  planétaires,  rapporté  page^GG,  les  données  du  calcul 

seront  ici 

n  —  a'  2=  I  i867ao%663,    «'  =  5,2037979. 
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Donc  nt-hi=i  1750   ik'^" 
('.onscqucmmoni  Y'TP=     ^^^'21" 


3ia 

AvM  k  vaifliir  de  «'9  io  m  pfenant  qw  Itf  iotatleM  ^  é%ppllfMil  \ 
tio«re  J%i  «8»  «B  trooT* 

9  =154096' 13*»    <  =  115035' 44";  |< 

II 
ptr  ooDtéqnent  le  troUièaM  «og le  o,  dont  1«  MMBoiet  eet  à  la  pliaètii  hb    | 

«r=  180O  — ((rH-<}=gP58T- 

9  eet  (  Il  —  »'  ).  Or,  dane  le  Ubieaa  d'oà  noua  atout  tiré  la  aoefieiast  a^, 
laa  aofaoB  moatiBanta  ni  mf  aont  évalaéa  poar  ana  aaada  da  305^,11^  à 
torta  que  li  nooa  Toaloni  obtenir  t  aspriaié  an  Jouta ,  aaMa  aala  art  aV" 
tanahU  poar  iod  applkatian  aaUMlla,il  Ciadra  raaianar  ■  -«*  a*  à  aallaaiBi 
anlié  de  tampa  en  ledlTlaaat  par  366,35  ;  aa  qaléqaifaBlàmvIlIplkrfiv 
ee  flième  nombre.  On  aora  aiof  i 

I  ail  la  laoïpa  éeoaM  dkpvâ  roppoaitlOB ,  Jaaqa*à  l^époqaa  ful^^Ma  il 
la  planèt«|  vaa  da  la  tam,  paiaf  t  atationBaira.  Il  aVtooaleva  on  ftManriM 
laBpa  égal  dl^paii  IMpoqna  da  la  atttlon  «aidWMrr  {aiqv*h  rippaallli%« 
antra  cas  daas  phénoâièBea  la  nMwvaaiaat  da  la  ptaaèla  paiatlva 
Iji  daréa  totala  da  la  rétrogradation  tara  done  ai  ;  aoi 
lapilar  lao^  1^  ii"»9o^9S. 

Si  l\>n  ratranehe  aa  nombre  da  la  durée  da  la  révolntloa 
rarta  eiprimera  IHatarralla  de  temps  pendant  lequel  le 
ptaaèla  parait  direct. 

n  ne  reftto  plai  qn*à  ealenler  raniplltada  ai^ataira  da  l^raaéleaia  gai  h 
pknéla  Tne  de  la  terre  peratt  pareodrir  en  rétrogradant  afaml  pandMl  b 
temps  a  f  ;  la  moitié  de  sa  Talour  est 

Y'TP=  i8o«  —  «— m. 

Dans  le  Ubleau  géiiéial  de  la  page  166,  où  nous  prenons  les  éléaMali^ 
ces  calculs,  le  moyen  mouvement  n  de  la  terre  est  évalué  pour  une  aaiée 
julienne  de  365^, '^5.  Mais  comme  la  marche  des  opérations  précédentes  bit 
connaître  ici  t  en  jours,  il  sera  plus  commode  d^employer  le  monveaflil 
moyen  n,  évalué  aussi  pour  crtte  mémo  unité  de  temps,  et  on  V 
sous  cette  forme  en  divisant  par  365,  aS  la  valeur  que  le  tableau  lai 
On  le  trouve  ainsi  égal  à  3548',  191  dont  le  logarithme  tabulaire  est  3,55oee^ 

En  effectuant  le  calcul  numérique  pour  Jupiter  avec  les  valeurs  de  c  «t 
de  f,  ci-dessus  obtenues,  on  trouve 

On  a  de  plus        £=ii5®35'44" 


l 
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C«  dernier  résaltat  exprime  l^arc  total  de  rétrogradation  de  Jupiter;  eo 
lapposuit  eette  planète  et  la  terre  dans  leurs  distanees  moyennes  an  soleil. 
Dn  obtiendrait  des  nombres  quelque  peu  différents,  si  on  les  plaçait  ans  dis- 
lances plus  grandes  ou  moindres  qu'halles  peuTent  respectivement  atteindre. 
Mais  comme  ees  calculs  n^auraient  aucune  utilité,  je  ne  m^y  arrêterai  pas. 
Je  n^ai  même  poussé  les  évaluations  précédentes  jusqu'à  de  petites  fractions 
lie  temps  et  d^arcs ,  qu'afin  de  ne  pas  trop  altérer  les  relations  des  résultats 
entre  eux.  Du  reste ,  ces  phénomènes,  qui  étaient  physiquement  incompré- 
hensibles, et  très-diflBcilement  calculables  dans  les  hypothèses  géométriques 
iea  anciens  astronomes,  n^ont  aujourd'hui  d'intérêt  pour  nous  que  par  la  fa- 
eilité  avec  laquelle  ils  s'expliquent  et  se  calculent,  comme  eonséqoenoet  du 
mouTement  de  circulation  de  la  terre  et  des  planètes  autour  du  soleil* 

5.  Considérons  maintenant  les  stations  des  planètes  inférieures.  La  con- 
dition déterminante  de  ces  phénomènes  sera  toujonrs  que  le  rayon  Tianel 
mené  de  la  terre  à  la  planète  reste  parallèle  à  lui*méme  pendant  an  inter- 
valle de  temps  infiniment  petit.  Or  ce  rayon  est  commun  k  la  planète  et  à 
la  terre.  Done,  lorsque  la  planète  vue  de  la  terre  parait  directe,  station- 
naire  on  rétrograde ,  la  terre  vue  de  la  planète  présente  des  mouveoMnts 
iiqperents  de  même  sens ,  et  qui  deviennent  nuls  aux  mêmes  époques.  D'a- 
près cela,  dans  les  formules  générales  (i)  et  (a)  que  nous  avons  tout  à 
Pbenre  établies,  nous  n'avons  qu'à  sulistituer  la  planète  inférieure  à  la  terre, 
et  la  terre  à  la  planète  que  nous  supposions  supérieure,  elles  s'appliqueront 
MUS  antre  modification  à  ce  nouveau  cas. 

lAfy.  a8,  tout  à  (ait  pareille  à  la^.  a6,  achèvera  de  rendre  cette  analogie 
évidente.  S  est  le  soleil ,  SY  la  droite  indéfinie  sur  laquelle  la  planète  P  et 
la  terre  T  se  sont  trouvées  en  conjonction  inférieure.  Après  un  temps  quel- 
conque -f-<  écoulé  depuis  cette  époque ,  les  mouvements  angulaires  héllo- 
centriques  des  deux  corps  étant  de  même  sens ,  et  celui  de  P  plus  rapide 
que  celui  de  T,  leurs  positions  respectives  deviennent  telles  que  les  repré- 
lente  notre^.  38,  dans  laquelle  le  triangle  PST  est  complètement  analogue 
à  eelni  de  la  fig.  a6,  sauf  que  c'est  maintenant  la  terre  et  non  la  planète  qui 
oeeape  son  sommet  le  plus  distant  du  soleil.  La  condition  analytique,  qui 
rend  le  rayon  visuel  PT  stationnaire,  s'obtiendra  done  dans  ce  second  cas 
comme  dans  le  premier,  et  les  angles  9,  c  y  seront  exprimés  par  les  mêmes 
formules  générales,  dans  lesquelles  il  isudra  seulement  introduire  cette  dif- 
férence d'attributions.  Or  ces  formules  générales  «(aient 


aa' 


(')  ^^  =  a-«~«a^-4-«'^ 


û" 


où  l'on  a  fait,  par  abréviation, 

Les  lettres  accentuées  appartiennent  à  la  planète  supérieure.  D'après  cela, 
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éiM  l^ppliaiCiMi  ^M  «MM  mwam  M  «n  tm  a*  dtm 

Pèito  tOTNMrt;  M  en  le  pNBaal  p«Nir  onHé4e  diiUuM%  m  ^wà 

«*  ëfid  à  I9  <M  ««ta 

(0  •^»  — zj — *_^.t 

^  '  «'  —  «•4-1 


(.)  •-•'•=^ 


t) 


r». 


it  «■iBliMmt  1«  rajott  de  la  pleaèie  inttrieve  qae  Too  veoL 
eiletangletci  c#  tonieM»  qeeeetligMi  déilgoeol  dus  le/d^A 

Qoead  »  tem  eoiiMi  f  le  leape  1  de  le  deaBi-tétragredelioe  am  devé  fir 

réqaetloo 

difle  laqMlle  m  nptéieaie  le  noyea  monfemeat  hélioeiiitrlqae  de  h  pb* 

ttUtêf  ei  e'  eelel  de  le  terre.  Alere  le  teaipi  letel  de  le  iduefMMa 

e«e'9f. 

liée  eaflei  e  et  c  dtent  eonnut,  le  Irelilèen  «  te  eeleèlei»  per  le^il^ 

dlllett 

«S180  — e— c. 

p  ne'  letle  pies  qn^  ételner  ningle  que  le  plenftle,  vue  de  le  Une  %  • 
|Nurn  dteire  deoe  le  eld  pendeat  le  tempe  s  f .  Or,  il  dn  polat  T  oa  alai  h 
dîrolte  TY'  peiallèle  à  ST',  le  BMitié  de  eet  anele  décrite  êepmU  nailwtii 
le  eopjenetion  iaCtrleare,  Jinqa^à  oelul  de  le  itelloa  eolventey  sera  éfMi 
inoDtFTT'  oa  FTS^PTT'.  Oreederaler  estésal  àTST,  e^ett-k-diie m 
noBTement  héllocentrtqae  dé  la  terre  pendeat  le  tenpt  1.  Oa  àvre  deai« 
défaltite 

deml-irc de rétrogradetiOD  :    PTY'  =  «r  —  n'tzs  iSo»— «.— «  — e'i; 

II'  défignant  ici  le  moyen  mouvement  bel ioeen trique  de  la  terre,  lequel  ten 
3548%i9iy  ai  Ton  a  évalué  t  en  jours.  Le  double  du  aecond  membre  sera  rvc 
total  de  fétrogradatioQ  de  la  planète  inférieure  considérée. 

Comme  exemple  d'application,  choisissons  Mercure.  Les  données  de  cal- 
cul prises  dans  noire  tableau  de  la  page  a66,  seront 

ii-.fi'  =  4o85o38%79,      «  =  0,3870987; 

de  là,  par  les  formules  (i)  et  (3)  appropriées  aui  planètes  inférieures,  os 

déduit 

a  =  35» 34' M',      c  =  ia6<»  i3'  56*  ^ 

d*6ù,  par  supplément, 

Zt  =  180O  —  ff  —  €  =  18»  II'  42". 

Ici  Tangle  o  représente  Pélongtition  de  la  planète  au  soleil ,  vue  de  la 
terre  à  Tinstant  où  la  station  a  lieu.  Cet  angle  est  toujours  aigu,  coa»' 
iious  le  trouvons  ici  »  quand  la  planète  observée  ex>t  inférieure }  et  il  est  lou- 


jooM  obtoi  quand  elle  est  tupéiÎMre.  Cela  résulte  éfidemment  de  aee  eo»- 
stnietioos  mènes. 
Oo  a  eosoite ,  en  joers , 

c  = =     ■  ..i.  ...^^         c=  11^45(1231  =  iiJ  loP  48» 40», 

dont  le  double  y  ^  ai^  34"^  40*»  *®'*  '^  nombre  total  dejonra  et  fraetionade 
joer  pendant  lequel  Mercure  parattra  rétrograde.  Uans  tout  le  reste  de  In 
révolution  synodiqueaon  mouTement  parattra  direct. 
Oo  a  enfin  : 

la  demi-amplitude  de  Pare  de  rétrogradation  :    cr  —  n'  f  =  6^  54'  38', 

dont  le  double,  i3°  Sd'  6",  exprime  l^amplitude  totale  de  cet  are. 

6.  En  admettant  toujours ,  comme  nos  formules  le  supposent ,  que  lea 
mouvements  dé  la  planète  et  de  la  terre  sont  ciroulairesy  uniformes,  et 
opérés  dans  le  plan  de  récliptiquOi  Tangle  d^élongation  observé  au  moment 
où  la  planète  est  stationnairOy  fera  immédiatement  connaître  le  rayon  de  son 
orbite.  Cest  une  application  très^élégante  du  théorème  de  Keilly  que  nous 
avons  démontré  plus  haut. 

En  effet,  supposons  qu*il  s'agisse  d'une  planète  extérieure*  Alors,  en  pre- 
nant le  rayon  de  Porbe  terrestre  pour  unité  de  distance,  le  théorème  donne 


(a).  tattg*(  = 


«'• 


i-f-«' 


s  est  Pengle  d'élongaiion  de  la  planète  au  soleil  à  Pinstant  où  la  station  a 
lieu.  Si  cet  angle  est  connu  par  l'observation ,  le  rayon  a'  de  Porbite  de  la 
planète  s''en  conclura  par  une  équation  du  second  degré ,  dont  il  no  faudra 
prendre  que  celle  des  deux  racines  qui  surpasse  H- 1*  On  aura  donc  ainsi 

a'  =  \  tang*  «  -4-  (i  -f-  ^  tang»  c  )*. 

L'oecaaion  d'observer  l'angle  c  se  présentera  presque  toujours  dèa  les  pre- 
miers moments  de  la  découverte.  Car  une  planète  supérieure  ne  s'aperçoit 
généralement  comme  nouvelle  que  par  des  observations  faites  pendant  la 
nuit,  auquel  cas  la  portion  de  son  orbite  où  elle  se  trouve  est  actuellement 
opposée  au  soleil,  ce  qui  comprend  les  lieux  de  ses  stations. 

Par  exemple,  lorsque  Piaxxi  découvrit  la  planète  Cérès  le  i*' janvier  iSoi, 
il  la  trouva  rétrograde;  et  il  reconnut  qu'elle  était  devenue  stationnalre  le 
43  janvier,  son  élongation  observée  étant  alors 

«  =  iMo37'48\ 

De  là  on  tire  par  l'équation  (a) 

«'=3,3018, 

ce  qui  indique  une  planète  située  entre  Jupiter  et  Mars. 
Cette  évaluation  ne  saurait  être  exacte  que  dans  le  eas  irès-parliculier  où 


l^wMiiMniil  ébnMm  U  mmptlm  dêm  It  plM  4m  IMI||li«ni,  JUi 
«OMm«  \m  «Mentriellét  «t  lat  iadiiMiioiit  àm  orUlv  pl«[iéMiMft«nil« 
fàiéni  pMi  eonildénibkMy  on  péat  loijoan  U  eoHiidéiir  mmmm  «ftal 
VM  approiiBuitlon  ntile.  Pour  GMt ,  par  «nuptoy  iTaprèi  laa  ealenla  ali^ 
rltnn  d«  OiMa,  U  dani  fmad  au  réffiiaUa  Ml  «,96794  ;  «1  par  l^rfbl  4»  IW 
•aatriaité  da  rorbilay  laa  rajona  vaetaart  tariaDt  antoor  da  aatta  ttaaila ,  d^ 
paia'aMfi»  >•  "MiBdM  J«b«!a  fi^  la  pta  «f«iid,  Lnadla^^ 
an  Nalipliqiiaaal  da  M^  St' (.  Afiaa  das  oowllUaaaawai  éMgadaa  4a 
q«alatMofèmada&ailla«ppaaa»lavala«r4a«'9  ddd«te4ar 
était  d^à  on  gaida  prëalam. 

y.  Lafaqaa  Too  aooaant  à  aosaldénr  Torbita  4a  la  plante 
lalra^  at  aooipriia  dans  la  plan  da  réellptiqoay  daui  éloogatlMia  C|,  c,  mi- 
aaailiamant  ohacfféaa,  on  eondnaa  par  ooàBpntatlon  da  dans  poaillôaa 
filMaa'aipaféaa  par  va  Intarvallada  tanpa  aaann  l,  anlBfaaf  poar  < 
i||oaiéntuÉmit  la  rayon  dn  aarela  déerit.  '*'  ^ 

b[  aSrty  qipltifQoiia  I  diaeana  da  em  poalUoDa  la  triani^*  TSF  dill 
)^.4By  an  diattngmuit  par  laa  Indiaaa  r,  3  laa  anglaa  Inférlanva  ^  *V^ 
poHarit  ;  at,  poor  plna  da  JoataMO,  attribaona  ant  myona  da  Vérbm  tmimi 
non  paa  nna  loognaor  aonttanta  a ,  maii  lea  vralat  valaurt  dilpflqnai  rur,, 
qtf  rtpaoèwit  inx  époqara  daa  dam  ohaervatloat .  Nona  annwa  alan  m 
doit  Âiwttaa  : 

(i)  tinciss-ialav,  » 

''1 

(a)  ilac,ss&ala«a. 

Mali  cTi  eat  i^^(f|  +  9|}el  «t.  eat  i8o<*— (^  +  9.).  CasdaméqH* 
tiom  deTiennant  donc 

(i)  tiDCiZz-^sinCti+ffi),      •iot,  =  ~8in  («,-+-»,). 

Blalntanaoty  si  Ton  nomma  H^  le  mouvement  angulaire  hélioeratriqae  4» 
la  planète,  lequel  est  eensé  uniforme,  et  (n)  celui  de  la  terre,  tel  qnllis 
trouve  être,  en  réalité,  dans  rintenralle  des  obsenrations,  on  aura  évidcn- 
ment 

(T,— V,=  L(n)  — if,]l. 

Or,  d'après  ce  que  nous  avons  démontré  el-dessos  $9,  si  a  ddslfacb 
demi  grand  axe  de  Torbe  terrestre,  dontr, ,  f,  ,  sont  des  fonctions  coaatth 
et  que  n  représente  le  moyen  mouvement ,  non  pas  local ,  mais  absolu  île  b 
terre,  la  troisième  loi  de  Kepler  donne 

2. 

»!  =  n  -^  ;     ou,  en  prenant  a  pour  unité  do  distance,      »i  =  -r 


l 
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11  en  résulte  doue 

ta)  »«-ffi  =  (n)«--i; 

et,  en  tirant  de  là  fexprestion  de  7,,  les  équations  (1),   (a)  prendront 
dcfinitivement  cette  forme  : 

(E)       sin«,  ==  — sin(«, -î-<r,),      slnr,  =  ^  sîn  Je,-H  ff|4-(n)  r  —  ~  v 

Elles  ne  contiennent  plus  alors  que  deui  inconnues  «^  et  9^  ;  par  consé- 
quent elles  suffisent  pour  les  déterminer.  Leur  résolution  par  voie  directe 
serait  impraticable;  mais  on  peut  très-aisément  y  suppléer  par  des  essais 
numériques.  Admettons,  par  exemple^  que  la  planète  inconnue  est  supérieorey 
ce  que  Ton  connaîtra  parce  que,  dans  cette  application,  les  angles  c,,  c„  qui 
6''obserTent  ordinairement  à  peu  de  dislance  de  Topposition,  seront  obtus; 
a^  sera  plus  grand  que  i.  Alors ,  en  lui  attribuant  des  faleurs  progressiTe- 
ment  croissantes  au  delà  de  cette  limite,  la  première  des  équations  (i)  don- 
nera ,  pour  chacune  d^ellos ,  la  valeur  de  9,  ;  la  seconde  celle  de  9,  :  d'où  Ton 
conclura  leur  différence  fft  "^  ^n  ^''i  ^orme  le  premier  membre  de  Téqua- 
tlon  (2).  Or  le  second  est  immédiatement  calculable  diaprés  chaque  valeur 
supposée  de  «I  ;  on  pourra  donc  comparer  ces  évaluations  Tune  à  Tautre, 
et  reconnaître  les  suppositions  qui  les  rapprocheront  progressivement  de 
Tégalité,  jusqu'au  degré  d'approximation  que  Ton  jugera  nécessaire  ou  con- 
venable d'atteindre. 

Binet  a  fait  une  application  très-heureuse  de  cette  méthode  à  la  planète 
Neptune.  Elle  avait  été  découverte  à  Berlin  par  M .  Galle  le  a3  septembre  1846, 
d'après  les  indications  de  M.  Le  Verrier  qui  rannonçaient  comme  devant 
èire  fort  au  delà  dlJranus.  En  combinant  cette  première  observation,  avec 
une  subséquente  de  Gauss  faite  le  10  octobre  et  qui  avait  été  également  con- 
signée dans  les  Comptes  rendus  de  l'Académie  des  Sciences ,  Binet  trouva  que 
la  distance  a,  de  la  planète  au  soleil ,  devait  être  comprise  entre  3o  et  Si, 
plus  près  do  premier  nombre  que  du  second. 

Le  calcul  exact  de  l'orbite ,  eifectué  sur  l'ensemble  des  données  astrono- 
miques postérieurement  recueillies,  assigne  au  demi  grand  axe  a^  la  va- 
leur 3o,o49  à  peine  diiféren te  de  ces  premières  évaluations.  Binet  présenta 
son  résultat  à  TAcadémie  le  26  octobre,  dans  une  Note  qui  est  insérée  au 
tome  XXIII  des  Comptes  rendus,  page  798.  Il  fut  d^autant  plus  remarqué 
alors,  que  les  calculs  théoriques  d'où  M.  Le  Verrier  avait  conclu  l'existence 
de  cette  planète,  le  conduisaient  à  la  placer  bien  loin  dn  soleil  à  la  dis^ 
tance  moyenne  36,i54  (  Comptes  rendus,  tome  XXili ,  page  a53).  Biais  si  l'on 
considère  qu'il  avait  déterminé ,  et  on  peut  dire  deviné ,  tous  ses  éléments , 
d'après  les  petites  erreurs  que  l'ignorance,  où  Ton  était  de  sa  présence, 
occasionnait  dans  les  Tables  d'Uranns  et  de  Saturne ,  on  sera  étonné  qu'il 
tit  pu  arriver  ainsi  à  des  évaluations  si  peu  éloignées  de  la  vérité. 


SaS  ASTAOHOMIB 

B»  Joiqulei  nom  avoni  soppoté  qae  la  planète  m  mouvait  «tant  le  phi 
de  rëeliptique,  mais  cette  condiiion,  qui  aimplifle  le  calcal ,  n^eat  paa  ia- 
dlapenaable.  Le»  mèmea  obserTationt  de  déclinaison  et  d^aaeenaion  dfiHt 
qui  font  connaître  la  longitude  de  la  planète ,  et  par  soite  son  éloo^ationi, 
donnent  ausai  la  latitude  géocentrique  Xy  laquelle  fournit  le  mojea  de  dé- 
termtner  Porbite  dans  la  seule  hypothèse  de  sa  circularité.  Ceat  ce  qui  n 
être  rendu  sensible  par  la  Jig,  og. 

P' désigne  la  planète,  située  hors  de  Técliptique  à  la  distance  du  sold 
SP'  ou  «|.  Du  point  où  elle  se  trouve,  abaisset  sur  ce  plan  la  perpeodia- 
laire  P'P  que  je  nommerai  s'.  La  terre  étant  eoT,  dans  Pècliptique,  raBfh 
P'TP  ou  X  est  la  latitude  géocentrique  de  la  planète,  qui  se  conelnt  de  Psl^ 
senration,  et  Pangle  PSP  est  sa  latitude  béliocentriqoe  que  je  Dom»' 
rai  X'.  Le  triangle  STP,  situé  dans  le  plan  de  Técliptique,  est  le  même  m 
lequel  noua  afonii  établi  précédemment  nos  calculs.  Mais  tel  le  eêlé  SP 
n^est  plua  le  rayon  même  a^  de  Porbite  circulaire.  Ce  n^en  eet  que  la  pis- 
jection  sur  récllptique,  laquelle  a  pour  expression  a^eoêX\  AppliqnM 
donc  à  ce  triangle  STP,  les  mêmes  considérations ,  et  les  mêmes  désigm- 
tiens  symboliques  dont  nous  avons  fait  d^sbord  usage,  les  deux  oba««H 
tiens  géocontriques  de  la  planète  nous  fourniront  d*abord  les  deux  éqaih 
tiens  buivantcs  : 

/    \         f  fl.cos/i    .    /      .       N  a,  C08X,    .     . 

(  i)       sin  f.  =  -i-- — ^  sin  («,  -h  «r,),        sin  t,  =  -!-- — î  8id(c,  +  9,). 

Et  la  considération  des  mouvements  angulaires  opérés  dans  Técliptique  noai 
donnera  celle-ci  : 

(a)  ff,_a^:^(n)t  — iL. 

Ces  équations  nedifTèreot  de  celles  que  nous  avons  obtenues  au  paragraphe 

précédent,  quVn  ce  que  les  latitudes  héliocenlriques  /, ,  j\  interviennent  dans 
les  équations  (i).  Or  ces  latitudes  sont  liées  à  leurs  correspondantes  géocen- 
triques  Ji^ ,  X^,  par  la  condition  que  la  i>erpendiculaire  P'P  ou  z'  est  com- 
mune aux  deux  triangles  P'SP,  F'TP  ;  et  de  là,  comme  on  Ta  vu  J59) 
page  76,  on  déduit  aisément 

.,       TP 
lan6>  —  -jTp-  tang;, 

XP 
et  y  en  remplaçant  --rj    par  le  rapport  des  sinus  des  angles  respecliveuifDi 

opposés,  on  aura,  dans  les  deux  observations, 

(3)  tang  ^1=^7^  tang  ^,,        tang  ;,  =  -j— î  Ung  >,. 

Les  orbites  des  planètes  sont  généralement  peu  inclinées  au  plan  de  le- 
cHplique,  ce  qui  rond  leurs  latitudes  hcliosentriques  et  géocentriqucs  tou- 
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joun  fort  petites.  Alors,  comme  les  premières  n'entrent  dens  les  équa- 
tions (1)  qoe  par  leurs  coslnos  qui  doivent  différer  très-pea  4^  i,  on  aara 
déji  des  valenrs  fort  approchées  de  9|  et  de  9, ,  en  négligeant  dVibord  eette 
dilB&rence,  et  résolvant  les  équations  pour  chaque  valeur  particulière  que 
Fon  aura  voulu  attribuer  à  a^.  Rien  ne  manquera  alors  poui*  calculer  les 
Taleurs correspondantes  de  X\  et  X\  par  les  équations  (3),  ce  qui  permettra 
de  les  introduire  telles  dans  les  équations  (i),  lesquelles  étant  combinées 
avec  Péquation  (a),  permettront  d^obtenir  la  vraie  valeur  de  a^  par  des 
essais,  comme  précédemment.  Mémo,  si  Ton  voulaildonner  plus  de  rigueur 
aux  X'  qui  proviennent  de  chaque  a^  supposé,  on  n^aurait  qn^à  employer 
leurs  premières  évaluations  pour  les  introduire  dans  les  équations  (i),  et 
eu  déduire  les  valeurs  de  «^ ,  a^,  lequelles  employées  alors  dans  les  équa- 
tions (3)  donneraient  des  latiludiis  héliocen triques  X\,  4,  un  peu  plus 
exactement  qu^on  ne  les  avait  obtenues  d^abord.  Mais  il  ne  sera  utile  de 
pr<»céder  à  cette  seconde  approximation  que  pour  les  valeurs  de  a^  qui  au- 
ront été  reconnues  très-proches  de  la  vérité. 

Par  eiemple,  la  planète  Cérès  fut  découverte  par  Piazzi,  le  i*'  jan- 
vier 1801.  L^observation  qu'il  en  fit  le  premier  jour  à  8^43''*i8',  temps 
moyen  de  Palerme ,  lui  donna 

c  =  i3ao  21'  a;",      X=z  306'  Zf  australe  ; 

et  Ton  avait  alors  ^  par  les  Tables  du  soleil, 

logrt  =  T,992Gi58. 

Prenons  pour  un  premier  essai  a^  =  3,5.  Avec  eette  valeur  la  première  des 
équations  (1)  résolue  en  supposant  ces  y  =  1,  donne 

«. -t- ff,  =  1630  6' aa',    d'où    «r»  =  3oo  43' 5"  j 

de  le ,  avec  les  valeurs  données  de  c,  et  de  ;., ,  on  tire,  par  Péquation  (3), 

X\  =  2«  i/  i2\      log  C08  X\  =  T, g9ç|6g3a . 

Avec  cette  évaluation  aprochée  de  X\,  et  la  môme  supposition  a^  =  a,5,  la 
première  des  équations  (1)  donue 

«,  H-  a^  =  1630  5'  38",    d'où    <j,  =  3oo  44'  u"  j 

ce  qui  étant  introduit  dans  Téquation ,  il  en  résulte 

y,  =  a0  9'8'. 

Cette  seconde  approximation  ne  produit  donc  qu'une  altération  de  ê^"  sur 
la  valeur  de  X'i  ;  une  troisième  n^y  apporterait  de  changement  que  dans  les 
.  fraetidna  de  seconde,  et  il  serait  inutile  d'y  procéder. 

Le  même  calcul  réitéré  pour  d'autres  valeurs  de  «i ,  avec  les  mêmes  de  Ci 
et  de  Xt ,  fournira  autant  de  valeurs  de  v^  qui  pourront  être  déduites  de  la 
première  observation.  Une  deuxième  observation  calculée  avec  les  mêmes  a^ 
donnera  celles  de  a,  qui  s'en  déduisent.  Tirant  donc  7,  ~  9|  de  ces  différents 
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essais ,  et  comparant  chaque  résultat  avec  le  second  membre  de  Téqualion  ^a), 
calculé  pour  la  môme  supposition  de  aj,  on  verra  facilemeoC  quels  aonicees 
qui  se  rapprochent  ou  s^éloignent  de  satisfaire  à  Péfpilité  qu'elle  ezprioM, 
et  Ton  arrivera  ainsi,  progressivement,  à  évaluer  «|  aussi  ejcaetemenl  q« 
Ton  voudra  par  cette  condition. 

Les  angles  9,  et  v,  étant  ainsi  connus ,  on  en  déduira  facilement  les  loof»- 
tudes  héliocentriques  de  la  planète  qui  y  correspondenL  En  effet»  soit  SY  U 
droite  fixe  dsns  Técliptiquo  à  partir  de  laquelle  ces  longitudes  se  comptsat, 

et  nommons-les  l\y  l\.  Nommons  pareillement  (l)\,  (1)'^  celles  de  la  tam 
aux  mêmes  instants,  lesquelles  sont  données  par  les  Tables  du  soleil.  Os 
aura  évidemment ,  d'après  notre ^.  29, 

L^orbite  de  la  planète  est  contenue  dons  un  plan  passintpar  le  ecainéi 
soleil.  Soient  I  rinclinaison  de  ce  plan  sur  l'écliptique,  N  la  longitude  de  su 
noeud  ascendant.  Les  deux  positions  complètement  connues  de  la  plaaito 
doivent  suffire  pour  le  déterminer.  £n  eflet,  chaque  couple  de  coordoneéei 
héliocentriques,  devant  satisfaire  i  Téquation  3'  de  la  page  79,  on  aon,  es 
la  leur  appliquant, 

Ungl8in(/',— N)=  tang/'i,     tangl  sin  (/,— N)  =  Ung/,. 
Ces  équations ,  divisées  membre  à  membre ,  donnent , 

sin  ( /^a—  N  )  _  tang  Ji^ 
sinC/,  — N)"~tang;',* 

Pour  en  dégager  N ,  faites  par  abréviation 

/',_/',=«,     d'où     /;--N=aH-/,-N. 
Alors,  en  dovcloppant  le  premier  rapport,  on  trouvera  finalement 

,,/       «, .                         sin  a  sin  Jl,  ces  Ji, 
tang  (/ ,  -  N  )  =  -— TTj .'     H— ;7 -. 

sm  (>2 —  >jj-+-  2  8in'Y«sinii,  cosi, 

N  étant  ainsi  connu,  1  s'obtiendra  par  une  quelconque  des  équations  pri- 
mitivement posées.  vSculement,  si  les  deux  observations  employées  sont 
faites  à  peudMntervalle  Tune  de  l'autre,  comme  cela  arrivera  nccessairemeiil 
dans  les  premiers  moments  de  la  découverte,  tang(/,  —  N)  se  trouvera 
donné  par  le  rapport  de  deux  termes  individuellement  fort  petits;  ce  qui 
rendra  peu  sûres  les  valeurs  de  N  et  de  1.  Mais  c^est  là  un  inconvénient 
inévitablement  attaché  à  ces  premières  déterminations,  qui  devront  éire 
rectifiées  par  des  observations  postérieures.  J''ai  seulement  voulu  montrer 
dans  ce  qui  précède  toutes  les  indications  approximatives  que  peut  fournir 
Thypothèse  de  la  circularité. 
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CHAPITRE  VI. 

Sur  Vanneau  de  planètes  télescopiques  qui  existe 
dans  le  système  solaire,  entre  Mars  et  Jupiter. 

144.  Avant  Tinvention  du  télescope ,  et  longtejnps  après  en- 
core, on  croyait  qu*il  n'existait  dans  notre  système  solaire  que  les 
cinq  planètes  visibles  à  la  vue  simple ,  qui  avaient  été  reconnues 
lie  toute  antiquité.  Lorsque  W.  Herschel  découvrit^  en  1 781 ,  la  pla- 
nète Uranus,  placée  fort  au  delà  de  ces  anciennes  limites,  sa  distance 
moyenne  au  soleil ,  presque  double  de  celle  de  Saturne ,  ramena 
l'attention  sur  un  singulier  rapport  de  nombres ,  que  Ton  appelle 
communément  la /oi  deBodcy  parce  que  cet  astronome  l'avait  exprès* 
sèment  Fignalé,  comme  très^ignede  remarque,  dès  Tannée  1778, 
dans  un  ouvrage  fort  répandu,  intitulé  :  Introduction  à  la  connais^ 
sance  du  ciel  étoile  [*),  Pour  lui  conserver  sa  simplicité  prophétique, 
il  faut  le  prendre  tel  qu'on  Pavait  primitivement  aperçu,  en  l'établis- 
sant sur  les  distances  au  soleil  des  six  anciennes  planètes ,  la  terre 
comprise.  Nous  les  tirerons  du  tableau  inséré  à  la  page  266.  Le 
demi  grand  axe  de  l'orbe  terrestre  y  est  pris  comme  unité  de 
longueur.  Mais,  afin  de  rendre  les  conséquences  que  nous  allons 
en  déduire,  plus  simples  et  plus  évidentes,  nous  décuplerons  cette 
unité ,  ainsi  que  toutes  les  autres  distances,  ce  qui  ne  changera  pas 
leurs  rapports;  puis  leurs  expressions  étant  ainsi  agrandies,  nous 
prendrons  seulement  les  nombres  entiers  qui  les  expriment,  en 
négligeant  les  fractions  ultérieures  qui  compliqueraient  inutile- 
ment cet  aperçu.  Nos  six  distances  au  soleil  auront  ainsi  les  va- 
leurs suivantes,  au-dessus  desquelles  j^écris  respectivement  les 
noms  des  planètes  qui  leur  correspondent  : 

Mercure,      Vénus^      la  Terre,      Mars,  ...  Jupiter,      Saturne. 

4  7  10  i5    ...     52  95 

(*)  Lalaode,  dans  sa  Bibliogrûphie  astronomique ,  page  845,  attribue  la 
première  remarque  de  celte  relation  numérique  à  Titius,  professeur  à 
Wittembcrg,  qui  l'aurait  insérée  dans  une  traduction  allemande  du  Traité 
de  Bonnet  sur  la  Contemplation  de  la  nature. 
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Si  Ton  veut  c[ii'il  y  ail  continuité  dans  la  succession  de  ees 
nombres,  on  devra  admettre  que  l'intervalle  de  i5  à  52  est  trop 
grand  comparativement  aux  précédents ,  pour  que  le  passage  de 
l'un  à  l'autre  soit  immédiat,  en  sorte  qu'il  devra  exister  ao  moioi 
une  planète  entre  Mars  et  Jupiter.  C'est  ce  que  Kepler  avait  soup- 
çonné par  cette  raison  même ,  et  sa  prévision  a  été  confinoée  ptf 
la  découverte  des  planètes  télescopiques  comprises  entre  ces  deux 
là.  Mais  Kepler  n'avait  pas  pu  assigner  la  place  de  cet  interné- 
diaire,  n'ayant  pas  aperçu  la  loi  de  la  progression,  quoiqu'il  l'cA 
longtemps  cherchée  et  qu'elle  fût  bien  simple. 

Pour  la  voir,  retranchez  4»  c'est-à-dire  le  nombre  de  Mercure 
de  tous  les  suivants  ^  puis  écrivez  de  nouveau  tous  les  restes  dais 
le  même  ordre.  Il  en  résultera  cette  nouvelle  série  : 

Mercure,    Vénus,    la  Terre,    Mars,  ...  Jupiter,    Saturne. 

Résidus      o  3  6  1 1    . . .     4^  9' 

Ici ,  à  partir  de  Vénus ,  la  loi  devient  évidente.  6  est  doabk 
de  3,  et  ii  presque  double  de  6.  Supposez  12  pour  rendre  le 
rapport  exact.  Alors  en  continuant  de  doubler,  vous  aorez  2{ 
pour  terme  intermédiaire  entre  Mars  et  Jupiter;  puis  4^  Ç^ 
s'accorde  avec  le  résidu  relatif  à  Jupiter;  puis  96  qui  excède  pes 
celui  de  Saturne;  et  enfin  ?.  X  96  où  192  sera  celui  de  la  plunète 
immédiatement  suivante,  à  quoi  ajoutant  la  constante  4  que  nous 
avons  soustraite,  vous  aurez  196  pour  sa  distance  au  soleil.  Or 
celle  d*Uranus  est  192  qui  est  bien  peu  moindre.  Cette  confirma- 
tion inattendue  de  la  loi  signalée,  rendait  très-probable  la  jus- 
tesse de  son  application  à  la  planète  que  l'on  présumait  devoir 
exister  entre  Mars  et  Jupiter,  ce  qui  donnait  pour  sa  distance  aa 
soleil  24  4-  4  ^^*  ^^  >  ^'  ^^s  astronomes  se  mirent  à  la  chercher 
d*après  cette  présomption.  Piazzi,  qui  ne  la  cherchait  point,  dé- 
couvrit, dans  la  nuit  du  1^^  janvier  1801,  Cérès,  dont  la  distance 
au  soleil  se  trouve  être  effectivement  27  ,66  ou  28  en  nombres 
ronds,  comme  la  loi  de  la  progression  l'indiquait;  de  sorte  que 
la  prévision  de  Kepler,  quoique  plus  vague,  était  ainsi  justifiée. 
Mais,  ce  à  quoi  Ton  était  loin  de  s'attendre,  elle  fut  bientôt  dépas- 
sée. Car  depuis  on  a  découvert  beaucoup  d^autres  planètes  télesco- 
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piques  placées  vers  cette  même  limite  de  distance  ;  aujourd'hui  en 
leptembre  i856  on  en  connaît  déjà  trente-six  et  il  ne  se  passe  pas 
(Tannée  sans  qu'un  en  signale  de  nouvelles.  Elles  sont  toutes  imper- 
wptîbles  à  la  vue  simple.  A  mesure  que  les  découvertes  se  multi- 
plient, on  en  découvre  de  plus  en  plus  petites,  celles  qui  le  sont 
oMitns  ayant  été  naturellement  les  premières  que  Ton  ait  dû  aper^ 
DercMr.  On  ne  saurait  dire  où  s'arrêtera  leur  nombre.  Mais  toutes 
celles  qui  sont  jusqu'à  présent  connues  ont  leurs  distances  au  soleil 
ooœprises  entre  22  et  32 ,  ce  qui  s'écarte  peu  de  la  loi  empirique. 
k  ces  distances  la  petitesse  à  peine  appréciable  de  leurs  diamètres 
apparents  indique  des  dimensions  ainsi  que  des  masses  très- 
petites.  Aussi  n'exercent-elles  que  des  perturbations  insensibles 
sur  les  deux  planètes  principales  qui  les  comprennent,  tandis 
qu'elles  en  sont,  au  contraire,  fortement  troublées. 

i4tf.  Cette  excessive  petitesse  fait  qu'on  n'a  de  chance  de  les  décou- 
vrir pour  la  première  fois  que  pendant  l'obscurité  des  nuits,  quand 
elles  sont  dans  le  voisinage  de  l'opposition.  On  les  reconnaît  alors  en 
les  apercevant  comme  des  points  lumineux,  parmi  des  groupes 
d'étoiles  connues  qui  ne  les  contenaient  pas  auparavant;  quand 
on  les  a  ainsi  remarquées,  leur  déplacement  relatif  achève  promp- 
leroent  de  déceler  leur  caractère  planétaire.  Pour  ce  motif,  les 
astronomes  se  sont  appliqués ,  dans  ces  derniers  temps  surtout ,  à 
dresser  des  cartes  aussi  détaillées  que  possible  des  étoiles  situées 
à  peu  de  distance  de  l'écliptique  et  dans  Técliptique  même ,  parce 
que  toutes  les  planètes  à  découvrir,  devant  traverser  deux  fois  ce 
plan  dans  chacune  de  leurs  révolutions ,  on  a  l'espérance  fondée 
de  les  déconvrir,  en  y  parcourant  assidûment  la  portion  d'arc  qui 
est  TÎsiUe  chaque  nuit.  Quand  on  a  signalé  l'apparition  d'un  de 
ces  petits  astres ,  comme  on  sait  qu'il  doit  obéir  aux  lois  de  Kepler, 
denx  observations  faites  à  peu  de  jours  d'intervalle  suffisent, 
comme  nous  l'avons  expliqué  plus  haut,  pour  déterminer  sa  dis- 
tance au  soleil,  ainsi  que  la  position  de  son  orbite  dans  l'hypo- 
dièse  de  la  circularité,  assez  approximativement  pour  ne  pas  le 
perdre  ;  après  quoi  des  méthodes  plus  savantes ,  appliquées  aux 
obsenrations  ultérieures,  font  connaître  les  éléments  exacts  de  ces 
orbites,  quand  l'astre  en  a  parcouru  un  arc  même  fort  restreint. 
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CHAPITRE  VU. 

Sur  V existence  et  les  mous^ements  généraux  des 
satellites  qui  circulent  autour  de  certaines 
planètes, 

148.  Lorsque  Ton  observe  Jupiter  au  télescope,  on  le  voit  ton- 
jours  accompagné  de  trois  ou  quatre  points  lumineux,  semblabki 
à  des  étoiles  extrêmement  petites.  On  pourrait  même,  en  n*j  re- 
gardant qu^une  seule  fois,  les  prendre  pour  de  véritables  étoâo 
que  Jupiter  aurait  rencontrées  sur  sa  route;  mais  en  répétant b 
observations  durant  plusieurs  jours  consécutifs,  on  voit  cet  poiab 
lumineux  changer  de  place  autour  de  la  planète.  Ils  se  montifit 
à  différentes  distances  de  son  disque,  tantôt  k  sa  droite,  taototi 
sa  gauche  ;  et  comme  ils  raccompagnent  toujours  comme  des  fir- 
(iesy  on  les  a  nommés  satellites  [*). 

On  voit  quelquefois  ces  petits  astres  passer  sur  le  disqae  de  Ja- 
piter,  et  y  projeter  une  ombre,  qui  décrit  une  corde  de  ce  disque; 
ce  qui  forme  de  véritables  éclipses  de  Jupiter,  analogue  à  odb 
que  la  lune  produit  sur  la  terre.  Il  résulte  de  ce  phénomène,  qw 
Jupiter  et  ses  satellites  sont  des  corps  opaques,  non  lumineux  par 
eux-mêmes,  et  éclairés  parle  soleil. 

Ceci  donne  rexplication  d'un  autre  phénomène  très-singulier. 
Jupiter  étant  un  corps  opaque,  doit  projeter  derrière  lui,  du» 
Tespare,  un  cône  d'ombre  opposé  au  soleil,  et  lorsque  les  sa- 
tellites entrent  dans  cette  ombre,  ils  doivent  paraître  éclipsés; 
aussi  les  voit-on  souvent  disparaître,  quand  ils  sont  encore  à 
une  grande  distance  de  la  planète  et  fort  loin  d'être  cachés 
par  son  disque.  Celte  disparition  a  lieu  à  Toccident,  si  le  soleil  est 
à  Torient  de  Jupiter  ;  à  Forient,  si  le  soleil  est  à  Toccident.  Elle 
parait  se  faire  près  du  disque  de  la  planète,  lorsque  le  cône  d'oa- 


(')  Les  «alellilcs  do  Jupitor  ont  ctc  découverts   par  Galilée,   qui  les 
nomma   Mrdtcra  sjrdcia. 
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bre  se  présente  à  nous  obliquement  et  sous  un  petit  angle,  comme 
aux  approches  de  l'opposition  ;  elle  se  fait  plus  loin  de  ce  disque, 
quand  nous  le  voyons  transversalement  et  sous  un  plus  grand 
angle,  comme  dans  les  quadratures.  Les  réapparitions  des  satellites 
offrent  des  phénomènes  analogues,  c*est-«^-dire  qu'elles  ont  lieu 
quelquefois  à  une  grande  distance  du  discjue  ;  ce  qui  forme  un 
sujet  de  surprise  les  premières  fois  que  Ton  a  occasion  de  les  ob- 
server. Les  deux  satellites  qui  s'écartent  le  plus  de  la  planète 
peuvent,  dans  certaines  circonstances,  sortir  de  Tombreet  repa- 
raître, du  même  côté  du  disque  où  ils  avaient  été  éclipsés.  Ces 
phénomènes  ne  permettent  pas  de  douter  (fue  les  satellites  de 
Jupiter  ne  soient  comme  quatre  petites  lunes,  qui  se  meuvent  au- 
tour de  cet  astre  dans  des  orbites  rentrantes.  On  a  nommé  pre- 
mier satellite  celui  qui  s'écarte  le  moins  de  la  planète.  Le  rang 
des  trois  autres  se  règle  de  même,  d'après  Fétendue  de  leurs 
élongations. 

149.  Jupiter  n'est  pas  la  seule  planète  qui  présente  ce  phéno- 
mène. Mais  les  satellites  de  Jupiter  s'aperçoivent  aisément  avec 
des  lunettes  de  peu  de  force,  tandis  que  ceux  des  autres  planètes 
ne  sont  perceptibles  qu'avec  des  instruments  d'une  grande  puis- 
sance. On  en  a  reconnu  ainsi  huit  autour  de  Saturne  (*\y  huit  autour 
d*Uranus,  desquels  toutefois  les  5',  7^  et  8^  n'ont  été  vus  jusqu'ici 
que  par  W.  Berschel  ;  enfin  un  autour  de  Neptune.  La  lune  peut 
aussi  être  considérée  comme  le  satellite  de  la  terre  ;  nouvelle  ana- 
logie entre  notre  globe  et  les  autres  corps  qui  composent  le  s}rs- 
tème  du  monde. 

150.  La  première  chose  à  reconnaître  pour  établir  la  théorie 
des  satellites  des  planètes,  c'est  la  direction  de  leurs  mouvements. 
Prenons  pour  exemple  ceux  de  Jupiter. 

En  les  observant  avec  soin,  on  remarque  d'abord  que  ces  satel- 
lites ne  s'éclipsent  jamais  que  quand  ils  passent  de  l'occident  à  l'o- 
rient de  la  planète.  Quand  ils  suivent  cette  direction,  on  ne  les  voit 
jamais  sur  son  disque  :  au  contraire,  lorsqu'ils  paraissent  sur  ce 

C*)  Huyghens  a  reconnu  le  premier  rezislcaco  d'un  satellite  autour  de 
Saturne. 
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disque,  c*ost  en  revenant  do  la  digression  orientale  vers  Toccident 

de  la  planète. 

Il  résulte  de  ce  fait  que  les  satellites  tournent  autour  des  pla- 
nètes principales  d^occident  en  orient,  c^est-à-dire  dans  le  mèof 
sens  que  les  planètes  autour  du  soleil  :  accord  qui  est  une  des  loii 
les  plus  remarquables  du  système  du  monde. 

De  plus,  lorsqu'un  satellite  passe  de  Toccidentà  Torient  deli 
planète,  il  n*est  pas  toujours  éclipsé;  il  passe  quelquefois  au-deisiis 
ou  au-dessous  de  Tombre  :  de  même,  lorsqu'il  revient  de  l'oricfll 
vers  Toccident,  il  ne  traverse  pas  toujours  le  disque  de  sa  planète; 
il  se  trouve  quelquefois  au-dessus,  d'autres  fois  au-dessoos. 
Ces  phénomènes  prouvent  que  les  orbites  des  satellites  sont  incli- 
nées sur  Torbite  des  planètes  principales  ;  car,  s*ils  se  mouvaient 
dans  le  même  plan,  ils  seraient  éclipsés  à  chac|ue  révolution. 

151.  Les  éclipses  des  satellites  font  connaître  les  instants  df 
leurs  oppositions  au  soleil  :  rintervnlle  de  deux  éclipses  donne  la 
rrt'olution  sjrnoHiq ue  dw  s&ieWile  ;  d'où  Ton  conclut  son  nMrave- 
ment  angulaire  par  rapport  à  Taxe  de  Tombre  qui  joint  les  oes- 
tres de  la  planète  et  du  soleil  ;  ensuire  le  mouvement  de  la  planètr 
autour  du  soleil  étant  connu,  on  déduit  de  ce  résultat  les  durées 
des  révolutions  sidérales.  Pour  plus  d'exactitude,  on  emploie  des 
éclipses  observées  près  des  oppositions  de  la  planète,  lorsqu'elle 
se  trouve  presque  sur  la  même  lij^m*  droile  avec  la  terre  et  le  so- 
leil :  surtout  on  a  soin  de  comparer  entre  elles  d(*s  éclipses  fori 
l'Ioifînces,  afin  de  compenser,  autant  qu'il  est  possible,  lesine- 
i^alités  périodiques  qui  peuvent  exister  dans  les  mouvements  de^ 
satellites  et  de  la  planète. 

Quant  à  la  forme  des  orbites,  ce  (|ui  se  présente  d'abord  de  plus 
simple,  c'est  de  les  supposer  circulaires.  Cette  hypothèse  peut 
toujours  être  regardée  comme  une  première  approximation,  pub- 
que  les  orbites  des  satellites  sont  rentrantes  ;  elle  est  d'ailleurs 
indiquée  par  l'analogie  (ju'ont  les  planètes  avec  les  satellites;  enfin, 
elle  est  confirmée  par  les  phénomènes,  puis({ue  celte  supposition 
satisfait  exactement ,  ou  presque  exactement ,  aux  éclipses  obser- 
vées. Les  orbites  des  satellites  sont  donc  à  peu  |)rès  circulaires. 
ft,  pour  connaître  leurs  distances  au  centre  de  la  planète  prinri- 
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pale,  il  suffit  de  mesurer  ces  distances  avec  le  roiciomètre,  dans  le 
temps  de  leurs  plus  grandes  6'7(7/}^a//o/z.f.  On  en  trouvera  les  va- 
leurs à  la  fin  de  ce  chapitre. 

152.  En  comparant  ces  distances  avec  les  durées  des  révolutions 
ûdérales,  oa  y  découvre  le  beau  rapport  démontré  par  Kepler 
pour  les  planètes.  Dans  chaque  système  de  satellites^  les  carrés 
les  temps  des  révolutions  sont  comme  les  cubes  des  moyennes 
distances.  Cette  loi  a  servi  pour  calculer  les  révolutions  sidérales 
ies  satellites  d'Uranus,  d'après  leurs  élongations  observées  ;  car  le 
iecond  et  le  quatrième  satellite  de  cette  planète  sont  jusqu'à  pré- 
sent les  seuls  dont  les  révolutions  sidérales  aient  pu  être  observées 
lirectement.  Mais  comme  leur  durée,  comparée  aux  élongations 
le  ces  mêmes  satellites,  satisfait  à  la  loi  des  carrés  des  temps,  il  est 
;ans  aucun  doute  que  cette  loi  s^étend  aussi  aux  autres  satellites. 

Il>3.  Les  fréquentes  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  ont  donné 
lux  astronomes  le  moyen  de  suivre  leurs  mouvements  avec  une 
exactitude  beaucoup  plus  grande  qu'on  n'aurait  pu  le  faire  d'a- 
)rès  les  seules  observations  de  leurs  dislances  à  Jupiter;  car,  ces 
listances  restant  toujours  extrêmement  petites,  leurs  variations 
ont  très-difficilcs  à  apercevoir. 

La  durée  plus  ou  moins  grande  des  éclipses  successives  d'un 
néme  satellite,  et  la  suite  des  positions  dans  lesquelles  elles  arri- 
Tnt,  font  connaître  l'inclinaison  de  son  orbite  et  la  position  de 
es  nœuds  sur  le  plan  de  l'orbite  de  la  planète.  Ces  résultats  ne 
ont  d*abord  qu'approchés  y  mais  on  les  corrige  peu  à  peu  en  les 
omparant  à  un  grand  nombre  d'observations;  enfin,  la  suite  de 
ette  comparaison  fait  voir  s'il  est  nécessaire  de  modifier  les  lois 
lu  mouvement  circulaire,  pour  représenter  ces  phénomènes,  et 
*est  ainsi  qu'on  reconnaît  si  Torbite  du  satellite  que  Ton  considère 
une  excentricité  sensible. 

On  a  reconnu  de  cette  manière  que  l'orbe  du  troisième  satellite 
le  Jupiter  a  une  petite  excentricité  ;  le  quatrième  en  a  une  beauc- 
oup plus  sensible  :  on  n'en  a  pas  reconnu  dans  les  deux  autres. 

On  trouve  un  exposé  très-détaillé  et  très-complet  de  ce  genre  de 
echorches,  dans  le  tome  III,  chapitre  XXXIV,  de  V Astronomie 
e  Debmbre,  qui  en  avait  fait  un  des  principaux  objets  de  ses  tra» 

22. . 
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vaux.  On  pciil  consulter  aussi,  sur  ce  sujet,  V Astronomie  de  Schu- 
bert, tome  II,  livre  VII.  Je  ne  puis  mieux  faire  que  de  renvoyer  à 
ces  ouvrages,  et  ensuite  au  livre  VIII  de  la  Mécanique  céleste,  1« 
lecteurs  qui  veulent  approfondir  ces  belles  théories.  Je  me  boriK- 
rai  à  rapporter  ici  quelques-uns  des  résultats  généraux  qn*e]les 
ont  fait  découvrir. 

1^4.  Les  inclinaisons  <le  ces  orbites  sur  celles  de  Jupiter  sont 
variables;  leurs  nœuds  et  Xewvs  pcrijovrs  sont  en  mouvement  :  on 
entend  par  périjovc  leur  plus  petite  distance  à  Jupiter.  Ces  astr» 
secondaires  fonnent  donc  autour  de  leur  planète  une  sorte  df 
monde  ou  de  système  à  part,  qui  nous  offre  en  petit  la  représen- 
tation des  changements  qui  s^opèrent  ou  doivent  s*opérer  par  la 
suite  des  siècles  dans  le  mouvement  des  planètes  autour  du  soleil. 

1^5.  Indépendamment  de  ces  variations,  les  satellites  de  Jupi- 
ter sont  assujettis  à  des  inégalités  très-sensibles,  qui  troublent  leor 
mouvement  elliptique  et  rendent  leur  théorie  fort  compliquée; 
mais  la  théorie  de  l'attraction,  dirigée  par  une  analyse  trè*f  ro- 
fonde  due  au  génie  de  I^place,  a  donne  le  secret  de  tous  ces  écarts. 

Les  trois  premiers  satellites,  plus  rapprochés  les  uns  des  autre, 
sont  surtout  liés  dans  leurs  mouvements  par  des  conditions  parti- 
culières extrêmement  remarquables. 

Le  moyen  mouvement  sidéral  du  premier,  plus- deux  fois  celui 
du  Iroisicnie,  pris  ensemble,  font  une  somme  qui  est  et  sera  tou- 
jours égale  à  trois  fois  celui  du  second.  Il  est  facile  de  vérifier  ce 
résultat  sur  le  tableau  des  révolutions  sidérales  des  satellites,  piacf 
à  la  fin  de  ce  chapitre  (*). 

Le  inéincî  rapport  a  lieu  entre  leurs  moyens  mouvements  srno- 
ditjues,  qui  sont,  pour  chacun  d'eux,  égaux  à  leur  mouvemeDî 
sidéral  diminué  de  celui  de  Jupiter.  Si  Ton  substitue  ces  mouve- 
ments synodiques  dans  les  rapports  précédents,  le  mouvement  df 
Jupiter  disparaît,  et  la  condition  est  remplie  (**). 


(*)  Mtcaniquc  ccltstc ,    livre  11  ,  pa{',.  jj'Jl.  cl  livre  VIII ,  chap.  \'l. 

/  ")  En  elîot ,  nomjiioiis  ii\  n'' ,  n'"  le*,  moyens  moiivenieiits  sidérant  J'^ 
premier,  du  second  <ît  du  iroisiênio  sateliile,  dans  iiru*  année  julicnii»; 
dési{;nons  aussi  par  .•  le  mouvcinent  sidéral  de  Jupiter  daas  cet  interna"' 
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'L.a  loi  précédente,  relative  aux  moyens  mouvements,  n*influe 
que  sur  les  variations  des  lopgitudes  moyennes  à  partir  d^un  in- 
:>Lant  donné;  mais  les  longitudes  moyennes  absolues  sont  elles- 
iiicraes  assujetties  à  une  autre  loi  non  moins  remarquable,  qui 
consiste  en  ce  que  la  longitude  moyenne  du  premier  satellite, 
moins  trois  fois  celle  du  second,  plus  deux  fois  celle  du  troisième, 
est  toujours  égale  à  la  demi-circonférence.  Cette  relation  s^étend 
également  aux  longitudes  moyennes  synodiques  ou  sidérales.  Il 
est  démontré  par  la  théorie  que  ce  rapport  subsistera  toujours,  et 
par  conséquent  les  trois  satellites  ne  pourront  jamais  être  éclipsés 
à  la  fois  ;  car  alors  leurs  longitudes  seraient  égales,  et  la  somme 
ci-dessus  serait  nulle.  Ces  beaux  théorèmes  sont  dus  à  Fauteur  de 
la  Mécanique  céleste,  et  ils  sont  au  nombre  des  plus  brillantes 
dc;couvertes  que  Ton  ait  faites  dans  la  théorie  du  système  du 
monde  ;  mais  il  serait  impossible  d'expliquer  ici  la  méthode  dont 
Laplace  a  fait  usage  pour  y  arriver. 

156.  Le  grand  éloignement  des  satellites  de  Saturne,  et  la  diffi- 
culté d^observer  leurs  positions,  n*a  pas  permis  de  reconnaître  les 
cllipticités  de  lenrs  orbites,  encore  moins  de  déterminer  les  inéga- 
lités auxquelles  ils  sont  peut-être  assujettis.  Il  en  est  de  même  de 
ceux  dIJranus  :  cependant  l'ellipticité  de  Torbite  du  sixième  sa- 
tellite de  Saturne  est  sensible  aux  observations.  Tout  ce  que  Ta- 
iialyse  la  plus  profonde  a  pu  faire  découvrir  sur  la  théorie  de  leurs 
mouvements,  est  exposé  au  livre  VIII  de  la  Mécanique  céleste, 
chapitres  XVI  et  XVII. 

L.e  diamètre  apparent  de  ces  astres  est  si  petit,  qu'on  n'a  pas 
pu  jusqu'à  présent  mesurer  exactement  leur  grosseur.  On  a  essayé 
«le  l'apprécier  par  le  temps  qu'ils  emploient  à  passer  dans  Tombre 

les  mouvements  synodiques  de»  trois  satellites ,  c^est-à-dirc  leurs  mouve- 
liwnts  par  rapport  à  Taie  de  Tombre,  seront 

n  ——  j,      Il    —  s  f     n    —  ij 

cl  comme  on  a  par  hypothèse 

„'H_an'"-3n"  =  o, 
on  aura  donc  aussi 

n'  —  i  H-  a  (  n"  —  j ,  -'  3  (  n"  -  *  )  =  o , 
car  i  disparaît  de  lui-mèinc  de  ce  résultat. 
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de  la  planète  ;  mais  la  pénombre  qui  entoure  le  ctae  ilcj^inin 
pure  rend  cette  méthode  fort  incertaine^  parée  que  la  IIUiMliiÉ 
satellite  s'affaiblit  graduellement  à  mesure  qn*il  j  péudlrei  fStft/fê' 
nk  aussi  graduellement  à  mesure  qu'il  s*en  dégage^  de  Èontift 
les  instants  précis  de  l'entrée  et  de  la  sortie  sont  inpoiriHBi 
saisir  exactement. 

187.  En  observant  avec  beaucoup  de  soin  les  ^MÎatiolls  péris- 
diques  qu'éprouve  Tintensité  de  la  lumière  dés  sat^lliM»  4e  ^ 
piter,  Herscfael  a  remarqué  qu'ils  se  surpassent  tour  à'isttr« 
dartc.  Il  est  naturel  d*en  conclure  que  certaines  paitiea  de  km 
surfiice  réfléchissent  plus  de  lumière  que  les  autres,  «t  alots  Is 
époques  du  maximum  ou  du  minimum  de  leur  lumière  dbhtMW* 
river  quand  ces  mêmes  parties  de  la  surfiioedés  aalelliiésW 
tournées  vers  nous.  En  comparant  œs  retours  avec  les  peritei 
des  satellites  par  rapport  à  Jupiter,  Hersdiel  a  trouvé  «fa'Ss'firf- 
sentent  toujours  la  même  fiàcek  cette  planète,  d'oeil  réaidleqtli 
tournent  sur  eux-mêmes,  dans  un  temps  égal  à  lettr  révoMis 
autour  de  Jupiter.  Maraldi  avait  déjà  trouvé  le  même  ^rélriM 
pour  le  quatrième  satellite,  d'après  les  retours  d^ne  tnéaselMAe 
observée  sur  son  disque.  Cette  loi  subsiste  également  |»tar  Istep 
dème  satellite  de  Saturne.  Quand  il  est  &  rorientdeSalMee,* 
lumière  s'afTaiblit  à  un  tel  point,  qu*il  devient  très-difficile  de  Ta- 
percevoir  ;  ce  qui  ne  peut  provenir  que  des  taches  qui  convmt 
l'hcniisphère  cju  il  nous  présente,  quand  il  se  trouve  dans  cellf 
position.  Mais  pour  que  cet  hémisphère  soit  toujours  le  raésif 
dans  ce  point  de  Torbite,  il  faut  que  le  mouvement  de  rotation  do 
satellite  soit  exactement  égal  à  son  moyen  mouvement  de  revois- 
tion  autour  de  Saturne.  On  verra  plus  loin  que  la  lune  jouit  de  h 
même  propriété  à  Tégard  de  la  terre;  ainsi,  il  parait  par  ce  rappro- 
chement que  l'égalité  des  mouvements  moyens  de  rotation  etderé- 
volution  des  satellites  est  une  loi  générale  de  la  nature  ;  et  il  s'ensuit 
qu'ils  présentent  toujours  la  même  face  à  leur  planèCe.  Des  obser- 
vations précises  et  multipliées,  faites  plus  récemment  par  Schroêfier, 
mettent  ce  résultat  hors  de  doute. 

158.  L'observation  des  cch'pses  des  satellites  de  Jupiter  a  fû^ 
découvrir  un  phénomène  extrêmement   remarquable  :    c'est  b 
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transmission  successive  de  la  lumière.  Cette  importante  décou* 
verte  est  due  à  Roëmer,  habile  astronome  danois,  qui  est  aussi 
l 'inventeur  de  la  lunette  méridienne  et  de  réquatorial  :  il  la  fit 
connaître  en  1675  à  l'Académie  des  Sciences  de  Pans.  Voici  com- 
ment il  constata  ce  fait,  et  comment  les  astronomes  Tonl,  après  lui, 
universellement  confirmé. 

En  comparant  les  époques  successives  auxquelles  les  éclipses 
des  divers  satellites  nous  paraissent  s'opérer,  si  Ton  prend  pour 
terme  de  départ  une  de  celles  où  Jupiter  s*est  trouvé  à  sa  moyenne 
distance  de  la  terre,  ce  qui  a  lieu  à  peu  de  chose  près  quand  on 
le  voit  en  quadrature  avec  le  soleil,  on  obtient  les  résultats  sui- 
vants. Lorsque  Jupiter  est  en  opposition  avec  le  soleil,  consc- 
qiiemment  à  sa  moindre  distance  de  la  terre,  les  éclipses  arrivent 
plus  tôt  qu'elles  ne  devraient  arriver,  d*après  la  durée  des  révo- 
lutions sidérales  des  satellites.  Au  contraire,  vers  les  conjonctions, 
lorsque  Jupiter  est  au  delà  du  soleil,  par  rapport  à  la  terre,  elles 
arrivent  plus  tard.  Ces  variations  sont  exactement  les  mêmes  pour 
tous  les  satelMtes.  On  ne  peut  attribuer  ces  variations  à  des  iné> 
galités  qui  auraient  lieu  dans  leur  mouvement  ;   car,  par  TefTet 
du  mouvement  de  Jupiter,  les  oppositions  et  les  conjonctions  ré- 
pondent successivement  à  divers  points  du  ciel  :  il  en  est  de  même 
des  éclipses  des  satellites  sur  leurs  orbites.    Ce  qui  se  présente 
de  pins  simple,  c'est   d'en  conclure  que   la  lumière   du  soleil, 
réfléchie  par  ces  petits  corps,  ne  se  transmet  pas  subitement  jus- 
qu'à la  terre,  et  qu*elle  emploie  un  temps  sensible  à  traverser 
Torbe  terrestre.  En  effet,  si  l'orbe  de  Jupiter  est  concentrique  au 
soleil,  comme  les  phénomènes  de  son  mouvement  ne  permettent 
pas  d'en  douter,  il  est  aisé  de  sentir  que  cette  planète  est  beaucoup 
plus  près  de  nous  dans  ses  oppositions  que  dans  ses  conjonèl ions. 
£n  considérant,   pour  plus  de  simplicité,  l'orbite  de  Jupiter  et' 
celle  de  la  terre,  comme  des  circonférences  de  cercles,  ilécrites 
dans  l'écliptique  autour  du  soleil  S,  fig,  3o,  PL  IXy  les  distances 
TJ,  TJ'  de  Jupiter  à  la  terre,  dans  ces  deux  cas  extrêmes,  diffé- 
reront entre  elles  d'une  quantité  égale  au  diamètre  de  l'orbe  ter- 
restre; ce  qui  donne  la  mesure  du  temps  que  la  lumière  emploie  à 
le  parcourir. 
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En  prenant  pour  terme  de  départ  les  édiptea  qui  f V 
dans  les  quadratores,  eellcs  qui  arrivent  près  des  conjoMtei 
retardent  d'environ  ii4>'^t3  (i&a6'  sesagésûnales)  aar  e^ 
qui  ont  lieu  dans  les  oppositions;  il  s'ensoit  qne  la  huuièw 
ploie  tout  oe  temps  pour  traverser  Torbe  solaire,  et  die  eapUe 
seulement  la  moitié  de  cet  intervalle,  ou  Sfo''fi  {V  i3' 
maies)  pour  venir  du  soleil  jusqu'à  nous.  Les  observations  Cnki 
dans  toutes  les  autres  distances  relatives  de  JufHler  à  la  le^M^l^ 
cordent  si  bien  avee  cette  hypothèse,  et  cette  hypothèse  aatisUtâ 
pleinement,  si  eiaclement  aux  observations,  qu'il  est  iinpussih 
de  la  révoquer  en  doute. 

i9B,  Les  observations  des  satellites  de  Jupiter  sont  caltrâ■^ 
ment  utiles  pour  déterminer  les  longitudes  terrestres*  Le 
ment  très«rapide  de  ces  astres  donne  lieu  à  des  éclipees  iM- 
quentes,  dont  on  calcule  d'avance  les  époques  poar  iea  însaiR 
dans  les  Epkémérides.  Les  Tables  des  satellites  de  Japiter, 
.struites  par  Delambre  sur  la  théorie  de  Laf^aœ,  et  d'après 
nombre  d'observations  immense,  ne  laissent  rien  à  désirer  psw 
cet  objet.  En  comparant  ces  époques,  calculées  pour  le 
de  Paris,  avec  les  résultats  de  l'observation  immédiate,  finie  ém 
un  autre  lieu,  à  une  heure  déterminée^  on  en  peut  oonduieli 
difTérence  des  longitudes,  diaprés  celle  des  temps.  La  méthode ett 
la  même  que  pour  les  écH|)ses  de  lune,  ainsi  ^ue  nous  l'exposa 
rons  plus  tard;  malheureusement  on  n*eD  peut  pas  faire  usage  à  la 
mer.  Les  lunettes  nécessaires  pour  apercevoir  ces  petits  astres 
sont  trop  longues  pour  qu'on  puisse  s'en  servir  à  bord,  à  caose 
de  rinstabilité  du  vaisseau  ;  mais  ces  observations  peuvent  être 
fort  utiles  au  navigateur  dans  ses  relâches.  ' 

160.  Conformément  à  la  marche  que  nous  avons  suivie  dans  la 
*  théorie  des  planètes,  j*ai  réuni,  dans  le  tableau  suivant,  les  dis- 
tances moyennes  des  satellites  à  leurs  planètes  respectives,  et  leors 
révolutions  sidérales.  Ce  tableau  est  tiré  de  V Exposition  du  Sjrstème 
fin  Monde,  édition  de  1824*  ^^  j^  ^'^^  complété  par  les  résultats 
obtenus  depuis.  Ce  même  tableau  est  inséré  dans  V annuaire  du 
Bureau  des  Longitudes ,  d*apics  la  rédaction  de  M.  Laugier. 
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CHAPITRE  VlU. 

De  V aberration. 

161.  Ko  exposant  le  phénomàne  de  la  nutation  de  Taste  icmip 
tre,  tome.lVy  pag.  3g7,  j*ai  annoncé,  par  avance ,  celui  qni  « 
noua  occuper,  et  j*ai  dit  en  quoi  il  consiste.  Tout  deux  ont  clé 
déoouveru  par  Bradley.  Mais  Vabermiion  fut  le  premier  des  den 
qu'il  constata ,  parce  quMl  est  le  plus  sensible,  et  que  sa  période 
d'acoomplisseoientn'embrassequ^une  année,  tandiaque  la  naDtflRM» 
dont  TelTet  est  beaucoup  moindre ,  emploie  19  ans  à  a*aoeoa- 
plir;  de  sorte  que  les  variations  qui  en  résultent  dans  les  poaîlicMi 
apparentes  des  astres,  étant  à  la  fois  plus  faibles,  et  plus  lento, 
sont  moins  aisément  aperçues.  Bradley  reconnut  aussi  qne.Ta- 
berration est  un  phénomène  purement  optique,  qui  t'expUqned 
se  représente  avec  une  exactitude  rigoureuse ,  en  considérant  b 
vision  des  objets  célestes , comme  opérée»  à  chaque  instant, sbh 
▼ant  la  résultante  des  deux  vitesses  de  la  lumière,  et  de  h  me 
dans  son  orbite  propre.  Cette  conception  est  très-facile  à  ndaÎR 
en  calcul  dans  Thypothèse  de  rémission  de  la  lumière,  qui  con- 
siste à  la  supposer  composée  de  corpuscules  matériels  d*uoe  té- 
nuité infinie,  lescpiels  sont  émis  en  tous  sens  par  les  corps  qui 
nous  paraissent  lumineux,  en  recevant  d^eux  une  impulsion  qui 
les  fait  se  propager  dans  le  vide  avec  la  vitesse  de  transport  indi- 
quéc  par  les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter.  Suivant  une  autre 
hypothèse  imaginée  par  Huyghens,  et  dont  le  génie  de  Fresnela 
su  tirer  Texplicalion  d'une  multitude  de  phénomènes  qui  échappent 
jusqu'ici  à  la  première,  la  sensation  de  la  vision  s'opère  dans  ous 
yeux,  non  par  le  choc  de  molécules  matérielles,  mais  par  lesébrao- 
Icments  que  leur  impriment  les  ondulations  excitées  dans  un  étber 
excessivement  élastique ,  répandu  dans  tout  l'espace  et  pénétrant 
tous  les  corps,  Irquel  serait  mis  en  vibration  par  ceux  qui  nous 
paraissent  lumineux.  Comme  le  phcnomùne  astronomique  dont 
nous  avons  ici  à  nous  cMTupor,  s'interprète  cl  se  calcule  avec  iinf 
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siraplicité  extrême,  dans  Th^othèse  de  l'émission  ,  je  la  lui  appli- 
querai de  préférence. 

^162.  Selon  celte  hypothèse  ,  la  sensation  de  la  vue  est  produite 
par  une  sorte  de  pression  ou  de  choc  des  molécules  lumineuses 
sur  la  membrane  nerveuse  qui  tapisse  le  fond  de  Tœil ,  et  que'  Ton 
nomme  ia  rétine,  La  direction  suivant  laqueile  ces  molécules 
viennent  frapper  le  globe  de  l'œil,  détermine  la  ligne  droite  sur 
laquelle  nous  rapportons  Tobjet  dont  elles  émanenJt;  et  si  la 
série  des  moiéenles,  qui  compose  le  rayon  lumineux  ^  a  été  inflé- 
chie dans  sa  route  par  une  cause  quelconque ,  nous  supposons 
les  objets  placés  snr  le  prolongement  de  leur  dernière  direction  ; 
c'est  ce  qui  arrive  dans  les  réfractions  atmosphériques. 

Concevez  maintenant  qu'un  observateur  en  repos  reçoive  des 
rayons  lumineux  qui ,  partant  des  objets,  arrivent  à  son  œil  en 
ligne^  droite ,  cet  observateur  verra  les  objets  sur  le  prolongement 
de  ces  rayons ,  et  à  leur  véritable  place.  Mais  s'il  est  lui-même  en 
mouvement,  et  si  sa  vitesse  est  assez  grande  pour  être  comparable 
à  celle  de  la  lumière,  quoiqu'elle  puisse  être  beaucoup  moindre, 
l'œil,  par  l'effet  de  ce  mouvement,  choquera  les  molécules  lumi- 
neuses qui  arriveront  vers  lui  ;  il  éprouvera  donc  à  son  tour  un 
choc  ou  une  pression  composée  de  la  vitesse  de  la  lumière  et  de 
la  sienne  propre^  dirigée  en  sens  contraire.  Par  reffet  de  cette 
composition ,  les  molécules  lumineuses  lui  sembleront  arriver  à 
son  œil  dans  une  direction  différente  de  celles  qu*elles  ont  réelle- 
ment. 

Ainsi,  lorsqu*nne  balle  de  paume  est  lancée  avec  beaucoup  de 
vitesse  sur  la  raquette  du  joueur,  qui  la  repousse  fortement,  la 
direction  qu'elle  prend  après  le  choc  se  compose  de  celle  qu'elle 
avait  d*abord  reçue,  et  de  celle  qui  lui  a  été  ensuite  imprimée. 

Le  mouvement  de  la  terre ,  s'il  est  réel ,  doit  produire  un  effet 
semblable  sur  la  lumière  lancée  par  les  astres.  L'impression  de 
cette  lumière  sur  nos  yeux  ne  doit  pas  se  faire  suivant  la  direction 
réelle  des  rayons  lumineux.  C'est  en  effet  ce  qui  arrive;  et  ce  phé- 
nomène s'appelle  l'aberration  de  In  lumière.  Cherchons  à  en  pré- 
voir, à  en  mesurer  exactement  les  diverses  circonstances. 

Le  problème  envisagé  de  la  manière  la  plus  générale ,  consiste 
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en  ceci  :  L*astre  et  l'obtervateiir  étant  toni  detui  en  — w^^wi,  ■■■ , 
suivant  des  lois  quelconques  données ,  déterminer  à  chaque  îa- 
stant  l'angle  formé  par  les  rayons  visuda  menés  au  lieu  appawii 
de  l'astre  et  à  son  lieu  réd. 

Pour  commencer  par  le  cas  le  plus  simple ,  supposons  d^aboid 
que  l'astre  est  immolnle  et  que  la  terre  seule  est  en  mooveml. 
SoitdonCy  à  un  instant  quelconque,  S  l'astre,  Tlaterret  fig»ih 
l'un  et  l'antre  étant  considérés  comme  des'  pointa.  Le  ngfoa 
▼isuel  ST  représente  la  direction  suivant  laquelle  la  lonin 
de  Tastre  parvient  réellement  à  la  terre.  Mais  l'oliaervatew  ai 
verra  point  l'astre  sur  cette  direction;  car  étant  lai-méaw  m 
mouvement  suivant  la  ligne  TT,  il  choque  la  molécule  lominni 
avec  toute  sa  vitesse ,  à  l'instant  où  elle  lui  parvient;  et  oomnel 
fee  croit  lui-même  en  repos,  il  attribue  cet  effet  à  un  monvemat 
propre  de  la  lumière  en  sens  contraire.  De  là  résulte  pour  4*01^ 
servateur  une  sensation  composée  de  la  vitesse  rédle  de  la  mole' 
cule  suivant  la  direction  ST,  et  de  celle  qu'il  lui  suppose  smviBt 
la  direction  T/,  opposée  an  mouvement  de  la  terre.  Cette 
sition  de  mouvements  produit  sur  Toeil  une  impression 
ment  semblable  à  ceUe  qu'il  aurait  éprouvée  s'il  eàt  été  ImmriMn 
et  que  la  molécule  lumineuse  l'eût  choqué  suivant  la  résollMli 
4les  deux  vitesses.  Ainsi,  pour  obtenir  la  direction  apparente  ds 
rayon  visuel  TS%  il  faut ,  selon  le  principe  de  la  composition  des 
forces ,  prendre  sur  le  prolongement  du  rayon  réel  ST,  et  à  partir 
du  point  T,  une  ligne  T^  qui  représente  la  vitesse  propre  dcU 
lumière;  prendre  ensuite  sur  la  direction  T/  du  mouvement  de  b 
terre,  et  en  sens  contraire  de  ce  mouvement,  une  ligne  Trqoi 
représente  sa  vitesse  ;  et  enfin ,  sur  les  droites  TsjTt,  constroire 
le  parallélogramme  RtTs.  La  diagonale  RTS'  de  ce  parallélo- 
gramme, étant  indéfiniment  prolongée,  indiquera  la  direction 
apparente  du  rayon  lumineux,  à  TinsUnt  où  l'observateur  le 
reçoit  ;  et  l'angle  STS',  formé  par  cette  diagonale  avec  le  ravon 
visuel  réel ,  sera  l'aberration  que  la  lumière  éprouve  en  vertu  da 
mouvement  de  la  terre. 

Passons  maintcment  au  cas  général  où  lobservateur  et  l'astre 
sont  Tun  et  Fautre  en  mouvement.  Soyez  fig.  32.  Supposons  qu'à 
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rinstant  où  l'observateur  reçoit  l'impression  du  rayon  lumineux, 
T  soit  le  lieuilela  terre  et  S  le  lien  réel  de  Tastre;  alors  TS  sera  le 
rayon  visuel  réel.  Mais  la  molécule  lumineuse  qui  parviendra  dans 
cet  instant  à  la  terre  n*aura  point  été  lancée  suivant  cette  direction  ; 
rar,  à  cause  de  la  transmission  successive  de  la  lumière ,  lorsque 
Tastre  se  trouve  en  S,  la  lumière  qu'il  émet  en  ce  point  ne  par- 
vient en  T  qu'après  un  certain  intervalle  de  temps.  Pour  trouver 
le  point  S'  d'où  est  parti  le  rayon  lumineux ,  qui  arrive  en  T  à  la 
terre  à  l'instant  où  Tastre  se  trouve  en  S,  il  faut  reculer  un  peu  en 
arrière  sur  son  orbite ,  et  y  prendre  l'arc  SS'  égal  au  chemin  que 
fait  l'astre  pendant  le  temps  que  la  lumière  emploierait  pour  par- 
courir  la  distance  ST  en  vertu  de  son  seul  mouvement  d'émission. 
En  efTet ,  lorsque  Tastre  se  trouve  en  S',  la  molécule  lumineuse 
qu'il  lance,  suivant  la  direction  S'R^  parallèle  à  ST,  est  animée  de 
deux  vitesses  :  l'une  est  le  mouvement  de  l'astre,  suivant  la  direction 
S' S;  l'autre  le  mouvement  de  transmission  de  la  lumière ,  suivant 
S'R',  égal  et  parallèle  à  ST.  Ces  deux  vitesses  peuvent  être  repré- 
sentées par  les  lignes  droites  S' S  et  S'R',  puisque  ces  lignes  ex- 
priment leurs  effets  dans  le  même  intervalle  de  temps.  Par  consé- 
quent, si  l'on  construit  sur  ces  droites  le  parallélogramme  S'SR'T, 
le  mouvement  réel  et  absolu  de  la  molécule  lumineuse  se  fera  sui- 
vant la  direction  S'T,  et  elle  parviendra  en  T  à  la  terre  à  l'instant 
où  l'astre  sera  parvenu  en  S  sur  son  orbite. 

Cette  construction  suppose  que  l'arc  S' S  est  assez  petit  pour 
qu'on  puisse  le  considérer  comme  rectiligne.  Mais  dans  tous  les 
cas  que  présente  le  système  du  monde ,  la  marche  des  astres  est  si 
lente,  comparativement  à  la  vitesse  de  la  lumière ,  que  la  supposi- 
tion précédente  ne  peut  entraîner  aucune  erreur. 

Si  l'on  veut  effectuer  cette  composition  de  vitesses  autour  dn 
point  T,  comme  dans  le  premier  cas  que  nous  avons  considéré 
d'abord,  il  faudra  mener  par  ce  point  une  ligne  T/ parallèle  h 
l'orbite  S'S  de  l'astre,  c'est-à-dire  à  la  direction  de  sa  tangente  en 
S',  et  dirigée  dans  le  sens  de  son  mouvement  propre.  Sur  ce  pro- 
longement on  prendra  une  ligne  droite  T/  pour  représenter  la 
vitesse  de  l'astre  en  S'  ;  on  prolongera  de  même  la  direction  ST  du 
rayon  visuel  mené  au  lieu  réel  de  l'astre;  et  sur  ce  prolongement 
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OU  prendra  une  ligne  T^pour  représenter  la  vitesse  de  transmission 
de  la  lumière.  On  construira  sur  ces  droites  le  parallélogramiDe 
r5T/,  et  sa  diagonale  rT  prolongée  donnera  la  direction  réelle  do 
rayon  lumineux ,  qui  parvient  en  T  à  la  terre  au  moment  où 
Tastre  se  trouve  en  S. 

Maintenant  la  molécule  lumineuse  venue  en  T,  suivant  la  direc- 
tion S'T,  est  choquée  par  Tobservateur  avec  toute  la  vitesse  da 
mouvement  de  la  terre  ;  et  cette  sensation  composée  fait  que  Tob- 
servateur  ne  voit  pas  Tastre  en  S'  sur  la  direction  réelle  du  rayoo 
lumineux ,  mais  en  avant  de  cette  direction ,  et  par  exemple  en  S^ 
Il  est  évident  que  ce  cas  rentre  dans  celui  que  nous  avons  examine 
d*abord  relativement  aux  astres  fixes.  Pour  trouver  la  direction 
du  rayon  apparent  TS",  il  faut  composer  la  résultante  Tr,  qui 
indique  la  direction  réelle  du  rayon  lumineux ,  avec  la  vitesse 
tT  de  la  terre  prise  en  sens  contraire  ;  ou  ,  ce  qui  revient  au  oième, 
il  faut  en  déGnitive  composer  ensemble  autour  du  point  T  les  trois 
vitesses  T.v,  Tx'  Tr,  de  la  lumière,  de  Tastre  et  de  la  terre;  la 
deux  premières  étant  prises  dans  leur  direction  naturelle,  la  troi- 
sième dans  une  direction  opposée.  La  résultante  de  ces  trois  vi- 
tesses exprimera  la  direction  TR  du  rayon  apparent;  et  Tangie 
STS"  formé  par  ce  rayon  avec  la  ligne  TS,  menée  au  même  instant 
de  Tceil  de  l'observateur  au  lieu  réel  de  Tastre,  sera  Taberration 
que  la  lumière  éprouve. 

Cherchons  maintenant  à  réunir  tous  les  éléroeuts  de  ce  calcul,  et 
comparons  ensuite  les  résultats  avec  Inobservation. 

Il  est  prouvé  par  les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  que  h 
lumière  emploie  671^  de  temps  décimal  pour  parcourir  le  rayon 
moyen  de  l'orbe  terrestre;  ce  serait  8'  i3"  en  temps  sexagésimal. 
Pour  plus  de  simplicité ,  nous  supposerons  d'abord  cet  orbe  cir- 
culaire ,  et  nous  ferons  abstraction  des  inégalités  du  mouvement 
annuel.  Dans  l'hypothèse  que  nous  examinons  ici ,  nous  devons 
attribuer  ce  mouvement  à  la  terre  ;  or,  en  5']  l '^  de  temps,  elle  de- 

crira  sur  son  orbite  un  petit  arc  égal  a  —^ — v^       ou  62  ,5,   a 

ûu5J,25o3o 

raison  de  400**  pour  une  révolution  sidérale.  La  vitesse  de  la  terre 

est  donc  ù  celle  de  la  lumière  comme  ce  petit  arc  est  au  rayon , 


PHYSIQUE.  35 1 

puisque  riin  et  l'autre  sont  parcourus  dans  le  même  tem|>s,  c*est- 
à-dire  comme  62'', 5  est  à  636619", 77,  valeur  du.  rayon  con- 
vertie en  secondes  décimales. 

Ainsi,  en  supposant  la  direction  primitive  de  la  lumière  perpen- 
diculaire au  rayon  terrestre,  comme  elle  le  serait,  par  exemple,  si 
rétoile  était  située  au  pôle  de  Técliptique  et  à  une  distance  infinie, 
la  direction  du  rayon  dévié  sera  T hypoténuse  d'un  triangle  rec- 
tangle, dont  un  des  côtés,  dirigé  perpendiculairement  à  Téclipti^ 
que,  aura  pour  longueur  636619,77  ;  et  l'autre  situe  dans  ce  plan 
sera  exprimé  par  62,6,  de  sorte  que  Tanglc  d'aberration  aura 

62",  5 

pour  tangente  triconom étriqué  ^^,,^ — ^-r, ;  et  comme  le  déuo- 

^  63ooiç)  ,77 

minateur  est  le  rayon  réduit  en  secondes,  on  voit  que  la  valeur 
de  Fangle  lui-même  sera  encore  62",  5.  C'est  la  plus  grande  qu'il 
puisse^avoir.  Un  calcul  semblable  établi  sur  le  principe  de  la  com- 
position des  forces,  suffit  pour  déterminer  la  quantité  de  Taberra* 
tion  dans  tous  les  autres  cas. 

Â  mesure  que  la  terre  parcourt  son  orbite  en  tournant  autour 
du  soleil ,  et  changeant  sans  cesse  de  direction ,  elle  doit  toujours 
chasser  devant  elle  le  rayon  lumineux ,  qui  change  ainsi  conti- 
nuellement de  direction  avec  elle.  Il  en  résulte  donc  que  nous  ne 
voyons  jamais  les  astres  à  leur  véritable  place;  que  par  l'effet  de 
cette  illusion  leur  lieu  apparent  doit  osciller  autour  de  leur  lieu 
vrai ,  et  que  la  période  de  ces  oscillations  doit  être  exactement 
d'une  année. 

Le  mouvement  de  rotation  de  la  terre  doit  produire  des  effets 
analogues;  mais  ce  mouvement  étant  soixante  fois  plus  faible,  à 
Kéquateur  même ,  que  celui  de  révolution  autour  du  soleil,  Teffct 
qui  en  résulte  doit  être  beaucoup  moins  sensible ,  et  par  consé- 
({uent  nous  pouvons  nous  dispenser  d'y  avoir  égard  dans  ces  pre- 
mières considérations. 

i65.  Voilà  des  phénomènes  très- remarquables,  qui  sont  des 
conséquences  nécessaires  du  mouvement  annuel  de  la  terre;  voyons 
si  les  observations  les  confirment. 

Elles  s'y  accordent  très-exactement.  Toutes  les  étoiles  semblent 
en  effet  décrire  annuellement,  dans  le  ciel,  de  petites  ellipses  dont 
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des  étoiles,  comme  la  Chèvre  et  la  Lyre,  qui  passent  au  méridien 
près  du  zénith  de  Paris,  afin  que  rirrégularité  des  réfractioDS  ne 
puisse  pas  être  regardée  comme  une  cause  possible  des  change- 
ments dans  les  déclinaisons.  Quant  aux  variations  de  l'ascension 
droite,  elles  sont  déterminées  d'après  les  passages  des  étoiles  au 
méridien  ;  et  pour  qu'on  ne  puisse  pas  en  attribuer  les  changements 
à  des  erreurs  d'observation,  j'ai  choisi  des  étoiles  où  ces  variations 
sont  en  sens  contraire;  en  sorte  qu'il  est  absolument  impossible 
de  les  révoquer  en  doute. 

164.  Pour  rendre  leur  marche  plus  sensible  et  plus  facile  à 
saisir,  construisons  la  courbe  quelles  représentent.  Ces  variations 
étant  très-faibles ,  la  courbe  ne  peut  avoir  qu'une  petite  étendue; 
on  peut  donc  la  projeter  sur  la  concavité  du  ciel,  comme  sur  une 
surface  plane.  Alors  chaque  position  de  l'étoile  se  trouvera  rap- 
portée à  deux  coordonnées  rectangulaires,  ayant  pour  origine  la 
position  apparente  de  l'étoile  à  l'instant  de  Téquinoxe  que  nous 
avons  pris  pour  point  de  départ.  L'une  de  ces  coordonnées  sera 
le  changement  de  déclinaison  depuis  cet  instant;  l'autre  sera  la 
dilTérence  d'ascension  droite ,  reportée  à  la  hauteur  de  l'origine 
des  coordonnées,  c'est-à-dire  multipliée  par  le  cosinus  de  la  dé- 
clinaison de  l'étoile  (*).  C'est  ainsi  que  nous  en  avons  agi  pour 
calculer  la  petite  ellipse  de  nutatioo. 

Cette  construction  donne  les^^.  33,  34»  35.  Ce  sont  des  elHpses 
plus  ou  moins  aplaties ,  et  dont  les  inclinaisons  sont  différentes. 
Celle  de  la  Lyre  ressemble  presque  à  un  cercle  ;  celle  de  la  Chèvre 
est  très- sensiblement  aplatie,  et  colle  de  Régulus  est  presque  une 
ligne  droite.  Mais  la  longueur  de  leur  grand  axe  est  toujours  la 
même,  et  égale  à  1 25  secondes  décimales. 

En  comparant  ces  résultats  avec  les  latitudes  des  étoiles,  on  voit 


(*)  Voici  quelles  étaient,  en  i8oo,  les  déclinaisons  moyennes  dfs  trois 
étoiles  que  nous  avons  prises  pour  exemple  : 

Régulus 14^,377» 

La  Chèvre 5o  ,863o 

La  Lyre ii  ,8957 

T.    V.  23 
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que  raplatissement  de  iVllipse  augmente  à  mesure  qne  Téloîle  est 
plus  près  du  plan  de  réclîptiqne. 

En  effet,  la  Lyre  a  pour  latitude,  en  1 800 68*,6o63 

la  Chèvre a5*,4o25 

Rcgulus o**,5ogi 

la  première  est  donc  fort  ôlevée  au-di*ssns  du  plan  de  récliptîqne; 
la  dernière  est  presque  comprise  dans  ce  plan. 

165.  Ces  résultats  sont  parfaitement  d*accord  avec  la  tbéorir 
déduite  du  mouvement  de  la  terre.  Kn  effet,  dans  «ette  hypothèse, 
soit  T' T'^  T*'  Teilipse  décrite  annuellement  par  la  terre  autoor 
du  soleil  représenté  par  S,  ^g  36.  Désignons  par  E  le  Heu  vni 
d'une  étoile  placée  à  une  hauteur  quelconque  au-dessus  du  pbn 
de  récliptîquei  qui  est  ici  celui  de  la  figure.  Les  rayons  luminevi 
ET',  ET",  ET**,  venus  de  cette  étoile  à  divers  points  T,  1^,1*,^ 
l'orbe  terrestre,  pourront  être  supposés  parallèles  entre  eux; car 
cet  orbe  vu  de  Tétoile  sous-tendrait  un  si  petit  angle^  qu*on  peut  le 
regarder  comme  un  point.  Cela  posé ,  quand  la  terre  esl  en  T, 
quelle  est  la  position  du  rayon  apparent?  Pour  l'obteniri  il  fiiot 
d'abord,  comme  nous  Tavons  déjà  expliqué,  prendre  sur  la  direc- 
tion réelle  du  rayon  une  ligne  droite  Te  qui  représente  la  viteve 
propre  de  la  lumière;  puis  du  point  ^,  parallèlement  à  la  dinc- 
lion  V  t'  du  mouvement  de  la  lerre,  il  faut  mener  une  ligne  «■', 
qui  en  représente  la  vitesse;  et  la  diagonale  Tr'  sera  la  direction 
apparente  du  rayon  lumineux.  Si  Ton  répète  la  même constniction 
(juand  la  terre  se  trouve  en  T"  ou  en  T'"  sur  son  orbite,  la  longueur 
et  la  direction  des  lignes  T"c,  T^e,  qui  représentent  la  vitesse  de  la 
lumière,  seront  les  mêmes  qne  tout  à  l'heure;  mais  la  direction  et 
la  grandeur  des  lignes  ce\  ec'\  k\\\\  représentent  les  vitesses  de  la 
terre,  chani^iTont,  puisque  la  direction  et  lu  vitesse  du  mouvement 
de  la  terre  varient  dans  les  différenls  points  de  l'orbe   terrestre. 
Seulement  ces  droites  resteront  toujours  parallèles  à  récliptique, 
parce  que  la  direction  du  mouvement  de  la  terre  est  toujours  com- 
prise dans  ce  plan.  Les  rayons  apparents  formeront  ainsi  autour 
du  rayon  rcel  T'E,  T"E,  T   K,  une  surface  conique  qui  aura ft' 
rayon  pour  ax(?,  et  dont  la  base,  parallcle  à  récliptique,  sera  udc 
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courbe  plane,  ovale,  donc  les  rayons  vecteurs  seront  les  vitesses  de 
la  terre  dans  son  orbite.  Si  Ton  se  borne  à  la  première  puissance 
de  Texcentricité  de  l'orbe  terrestre,  ce  qui  suffit  toujours  pour  le 
calcul  de  l'aberration ,  la  courbe  des  vitesses,  construite  de  cette 
manière,  est  une  ellipse  semblable  à  celle  que  la  terre  décrit;  mais 
elle  est  située  à  angles  droits  sur  cette  dernière.  Elle  a  pour  foyer 
le  lieu  moyen  de  Fétoile;  et  son  sommet  le  plus  rapproché  du  foyer, 
ou  ce  qu'on  pourrait  appeler  son  périastre,  étant  vu  du  lieu  moyen 
do  rétoile,  a  sa  longitude  égale  à  celle  de  l'aphélie  de  l'orbe  ter- 
restre augmentée  d'un  angle  droit.  Cette  même  ellipse  sert  évidem- 
ment de  base  à  tous  les  cônes  de  rayons  visuels  apparents ,  quelle 
que  soit  la  position  de  l'étoile  à  laquelle  ils  appartiennent;  mais  la 
section  de  ces  cônes  perpendiculairement  à  leur  axe,  section  qui 
représente  l'orbite  apparente  de  l'étoile  vue  de  la  terre,  varie  avec 
leur  obliquité  sur  Técliptique.  Si  l'on  se  borne  à  la  première 
puissance  de  l'excentricité  de  l'orbe  terrestre ,  cette  intersection 
est  encore  une  ellipse  dont  le  grand  axe  est  parallèle  au  plan  de 
récHptique  et  constant  pour  tontes  les  étoiles.  L'angle  visuel  qu'il 
sous- tend  sur  la  sphère  céleste  est  égal  à  1 25",  c*est-à-dirc  double  de 
la  plus  grande  valeur  de  l'aberration.  Le  petit  axe  de  l'ellipse  est 
au  grand  axe  comme  le  sinus  de  la  latitude  de  l'étoile  est  au  rayon. 
L.*étoile  parait  sur  le  grand  axe  de  son  ellipse,  quand  l'axe  du  cône 
devient  perpendiculaire  à  la  direction  de  la  vitesse  de  la  terre. 
Elle  paraît  sur  son  petit  axe,  lorsque  l'axe  du  cône  fait  le  plus  petit 
angle  possible  avec  cette  vitesse;  ce  qui  arrive  quand  la  direction 
du  mouvement  de  la  terre  devient  parallèle  au  cercle  de  latitude 
mené  par  l'étoile.  Si  l'on  fait  abstraction  de  l'excentricité  de  l'orbe 
terrestre,  la  direction  de  la  vitesse  de  la  terre  est  toujours  perpen- 
diculaire au  rayon  vecteur  mené  de  la  terre  au  soleil.  Alors  l'étoile 
se  trouve  sur  le  grand  axe  de  son  ellipse  quand  elle  est  en  oppo- 
sition ou  en  conjonction  avec  le  soleil;  et  elle  parait  sur  le  petit 
axe  dans  les  quadratures,  quand  sa  longitude  diffère  de  celle  du 
çoleil  de  loo^.  En  général,  sa  position  apparente  pour  un  instanl 
quelconque  peut  être  facilement  assignée,  d'après  la  théorie  précé- 
dente, et  le  résultat  se  trouve  constamment  conforme  aux  obser- 
vations. 

23.  . 
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Nous  avons  déjà  remarque  plusieurs  fois  que  ,  lonqu'uDe  loi 
simple,  et  susceptible  d*être  exprimée  par  un  énoncé  mathéouti- 
'  que,  satisfait  à  un  grand  nombre  d^observations  indépendaotesles 
unes  des  autres  ^  en  ne  présentant  que  des  écarts  très- petits  cc 
irrégulier8>  cette  loi  peut  être  regardée  comme  plus  exacte  que  les 
observations  mêmes,  et  doit  être  employée  à  les  corriger.  Le  phé- 
nomène de  Faberration  est  dans  ce  cas.  Puisqu*il  accorde  si  bîa 
toutes  les  observations  des  étoiles,  nous  ne  pouvons  douter  de  im 
existence.  Alors,  en  le  regardant  comme  démontré^  il  (autcondorr 
sa  mesure  exacte  des  observations,  non  pas  d*une  seule,  mais  d'aï 
très-grand  nombre,  afin  que  les  erreurs  qu'elles  comportent jf 
compensent  et  s'affaiblissent  dans  le  résultat  moyen. 

Pour  parvenir  à  ce  but,  il  faut  partir  du  fait  de  TaberratÎMi,  «t 
de  sa  cause  maintenant  connue.  Puis,  sur  ces  données,  îl  faotéfi^ 
blir  les  formules  qui  expriment  les  mouvements  apparents  dW 
étoile  quelconque,  dont  la  position  est  donnée.  On  trouvera,  dans 
une  note  placée  à  la  fin  de  ce  chapitre,  le  calcul  de  ces  formules, 
fondé  sur  le  seul  principe  de  la  composition  des  forces. 

Mais  on  n*a  encore  ainsi  ^ue  la  loi  de  ces  variations  ;  il  reste  à 
déterminer  leur  valeur  absolue  et  numérique.  Car,  quoiqu'on  puisse 
bien,  ainsi  que  nous  l'avons  fait  d'abord,  la  conclure  de  la  vitesse 
de  la  terre  comparée  à  celle  de  la  lumière,  telle  que  la  donnent  les 
éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  toutefois,  comme  cela  suppose  les 
mouvements  de  ces  astres  parfaitement  connus,  on  pourrait  con- 
server quelque  doute  sur  l'exactitude  des  résultats  obtenus  de  cette 
manière.  Voyons  donc  à  déduire,  des  seules  observations  d'étoiles, 
la  quantité  absolue  de  l'aberration. 

Pour  cela  on  renverse  le  problème.  On  suppose  que  les  change- 
ments des  lieux  apparents  de  plusieurs  étoiles  en  déclinaison  et  en 
ascension  droite  aient  été  exactement  observés.  On  égale  ces  ré- 
sultats aux  expressions  algébriques  qui  les  représentent,  suivant  la 
théorie;  alors  la  quantité  absolue  de  l'aberration  est  seule  incon- 
nue, et  chaque  équation  de  ce  genre  suffît  pour  la  déterminer. 
Mais  pour  éUider  les  petites  erreurs  (jue  les  observations  compor- 
tent, on  forme  un  grand  nombre  d'équations  de  ce  genre,  plusieurs 
milliers  par  exemple,  et  on  prend  le  milieu  entre  tous  les  résultats. 


On  sent  aussi  que  pour  plus  d*exacdtude  les  changements  observés 
<lol  vent  être  les  plus  grands  possibles  parmi  ceux  que  chaque  étoile 
éprouve. 

Telle  fut  la  marche  que  suivit  le  célèbre  astronome  Bradley, 
auquel  on  doit  la  découverte  des  deux  phénomènes  de  la  nutation 
cït  de  l'aberration.  Dans  le  Mémoire  où  il  expose  cette  dernière,  il* 
rapporte  qu'il  observa  pendant  longtemps  les  distances  zénithales 
d^un  grand  nombre  d'étoiles,  avec  un  mural  de  12  pieds;  qu'en- 
suite il  dépouilla  ces  distances  des  changements  que  la  précession 
y  produit)  la  nutation  n'était  pas  encore  trouvée  alors,  et  ses  va- 
riations sont  peu  considérables  dans  l'intervalle  d'une  année.  Ces 
corrections  £aiites,  il  trouva  que  les  plus  grandes  variations  an- 
nuelles en  déclinaison  étaient 

pour       7  du  Dragon 89^  sexagésimales. 

71  de  la  grande  Ourse.  .  . .  36" 

a  de  Cassiopée 34'^ 

a  de  Persée ^3" 

T  de  Persée 25" 

^  du  Dragon 89'' 

la  85*  de  la  Girafe 19" 

la  Chèvre 16" 

Et  en  égalant  ces  résultats  à  leur  expression  analytique ,  il  en 
tira ,  pour  le  grand  axe  de  l'ellipse  d'aberration ,  les  valeurs  sui- 
vantes : 

7  du  Dragon 4o^>4 

ij  de  la  grande  Ourse.  .  . .  4^'%  4 

a  de  Cassiopée 4^'%^ 

a  de  Persée 4<^"f  ^ 

T  de  Persée 4'"»  o 

P  du  Dragon 4®"»  ^ 

35«  de  la  Girafe 4o">  ^ 

la  Chèvre 4<^*'>o 

Moyenne 4^''9  4 

Ce  qui,  converti  en  secondes  décimales,  donne  124",  65  au  lieu  de 
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1 25  secoDdes  que  nous  avons  adopté.  En  combinant  ainsi  i^loiîeon 
milliers  d'observations  de  Maskeline^  et  tenant  compte  da  chafr- 
gement  annuel  de  la  nutation,  Delambre  a  trouvé  4o'',492  k^u- 
gésimales,  ou,  en  secondes  décimales^  1 24^,  976,  et  il  a  obtenu  un 
résultat  exactement  semblable  par  la  discussion  approfondie  d*mi 
très-grand  nombre  d*éclipses  des  satellites  de  Jupiter. 

Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  que  Taberration  de  la  lumière 
produite  par  la  vitesse  de  translation  de  la  terre  daùs  son  orbite. 
S'il  est  vrai,  comme  toutes  les  probabilités  semblent  Tindiqner, 
que  le  mouvement  diurne  du  ciel  ne  soit  pareillement  qu'une  ap- 
parence causée  par  la  rotation  réelle  de  la  terre  en  sens  contraire, 
cette  rotation  doit  aussi  produire  une  aberration  proportionnée! 
sa  vitesse,  par  consé((uent  beaucoup  plus  faible  que. la  premîèfe, 
mais  qu'il  faut  cependant  soumettre  au  calcul,  ne  fût-ce  que  pour 
s'assurer  qu'elle  est  insensible.  On  y  parvient  par  le  même  prio- 
cipe  de  la  composition  des  forces,  et  Ton  obtient  ainsi  l'expressioD 
de  l'effet  qui  en  résulte  sur  l'ascension  droite  des  astres  et  surleor 
déclinaison.  Mais  ces  effets  sont  si  petits,  qu'ils  se  confondent  jus- 
qu'à présent  avec  les  erreurs  des  observations. 

Si  de  la  terre  nous  passons  aux  autres  corps  célestes  qui  compo- 
sent notre  système  planétaire,  on  conçoit  que  les  mouvements  pro- 
pres, dont  ces  corps  sont  animés,  doivent  s'imprimer  aussi  à  la 
lumière  (ju'ils  nous  envoient ,  et  il  en  doit  résulter  encore  une 
autre  espèce  d'aberration.  Ces  effets,  et  tous  ceux  du  même  genre 
(jue  roii  pourrait  imaginer,  se  calculent  toujours  de  la  même  ma- 
nière. On  considère  tous  les  mouvements  de  l'observateur  et  de 
lustre  comme  autant  de  forces  qui  agissent  sur  les  molécules  lumi- 
neuses; et,  d'après  le  princii)e  de  la  composition  des  forces,  on  clier- 
che  la  direction  de  leur  résultante,  sur  laquelle  l'observateur  rap- 
porte toujours  le  rayon  lumineux  lorsqu'il  le  reçoit.  Nous  avons 
déjà  expliqué  plus  haut  le  principe  général  de  cette  composition  de 
viiesse. 

Enfin ,  si  le  système  solaire  est  aussi  en  mouvement  dans  l'es- 
pace, en  vertu  d'une  impulsion  primitive,  commune  à  tous  les 
corps  de  ce  système,  ce  que  la  rotation  de  la  plupart  d'entre  eux 
indique  avec  beaucoup  de  vraisemblance,  la  vitesse  de  ce  mouve- 
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ment  de  trsinslalion ,  combinée  avec  les  précédentes  et  avec  la 
vitesse  propre  de  la  lumière  9  produira  encore  une  autre  sorte 
d'aberratioii.  Mais  le  déplacement  du  système  planétaire ^  quoique 
très-probable ,  n*est  pas  encore  sensible  dans  les  observations  mo- 
dernes, les  seules  qui  par  leur  exactitude  puissent  servir  pour  cal- 
culer sa  direction  et  sa  vitesse.  Ainsi,  jusqu'à  ce  que  Ton  soit  par- 
venu à  déterminer  ces  deux  éléments,  Taberration  inégale  que  ce 
mouvement  doit  produire  sur  les  diiïerentes  étoiles,  à  raison  de 
leurs  positions  différentes ,  se  confondra  avec  leurs  mouvements 
propres ,  sans  que  l'on  puisse  les  en  séparer. 

On  trouvera  dans  une  note  jointe  à  ce  chapitre  les  formules  re- 
latives k  ces  divers  genres  d^aberration. 

tG6.  Les  résultats  que  nous  venons  d'établir  conduisent  à  une 
proposition  réciproque  qu'il  importe  de  signaler.  L'aberration 
constatée  par  les  observations  astronomiques,  et  la  vitesse  de  pro- 
pagation de  la  lumière ,  sont  deux  faits  certains.  Mécaniquèraeot 
combinés ,  ils  assignent  à  chaque  instant  à  la  terre  une  vitesse 
propre,  identique,  en  grandeur  et  en  direction,  à  celle  qu^elIe  doit 
avoir,  quand  on  la  suppose  mue  annuellement  autour  du  soleil. 
Une  identité  si  constante  et  si  précise,  prouve  donc  indubitable* 
ment  que  ce  mouvement  de  translation  lui  est  réellement  propre, 
comme  toutes  les  analogies  l'indiquaient  (*). 

167.  Dans  tout  ceci ,  nous  n'avons  considéré  que  les  vitesses 
imprimées  à  la  lumière  par  les  mouvements  des  corps  célestes 
auxquels  elle  participe;  mais  rcxpérience  prouve  que  tous  les 
corps  tran^rents,  que  la  lumière  traverse,  modifient  sa  vitesse  par 
leur  action.  Ainsi  l'atmosphère  qui  nous  environne  augmente  la 

(*)  L^aberretion  qui  peai  résulter  du  mouTemeut  de  rotation  diurne  de  la 
terre  e»t  trop  petite,  et  serait  trop  difficilement  observable  pour  que  Ton 
puisse  la  faire  servir  h  prouver  la  réalité  de  ce  mouvement.  Mais  outre  la 
similitude  d^analogi es  qui  le  rendent  à  peu  près  indubitable,  un  expérimen- 
tateur plein  de  soçaeité,  M.  Foucault,  a  fait  voir  que  son  existence  se  ma* 
nifest«  avec  la  dernière  évidence ,  quand  on  observe  pendant  un  certain 
temps  les  oscillations  des  corps  graves  suspendus  librement  h  un  point  fixe. 
Les  preuves  expérimentales  de  ce  remarquable  fait  ont  été  consignées  par 
Ini  dans  les  Comptes  rendus  de  l'Académie  des  Sciences,  tome  XXXI I,  p.  i35, 
et  tome  XXXV,  p.  4^1,  /169,  G03.  Tout  le  monde  a  pu  en  constater  fa  vérité. 
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vitesse  des  molécules  lumîaeuses  qui  nous  viennent  des  astres  « 
travers  le  vide  des  deux.  Cette  vitesse  change  encore^  et'dant  dci 
pro|>ortions  très-notables,  en  traversant  les  verres  de  nos  InnellB 
astronomiques  et  les  humeurs  de  nos  yeux.  Parmi  toutes  ces  n- 
riations  de  la  vitesse,  quelle  valeur  faut-il  choi^r  pour  la  gob- 
poser  avec  le  mouvement  de  la  terre  ?  L'aberration  astronoœiqiie 
peut-elle  être  changée  à  volonté  par  toutes  ces  causes,  ou  en  ett- 
elle  indépendante?  Ce  sont  des  questions  qui,  parleur  applicatioi 
continuelle  et  par  les  conséquences  qu*elles  entraînent,  méritent 
d*étre  sérieusement  examinées. 

Pour  ne  pas  trop  compliquer  le  problème ,  faisons  d^abord 
abstraction  de  Tatmosphère  dont  Faction  sur  la  lumière  est  trèi- 
faible.  Je  prouverai  plus  loin  que  cette  action ,  quelle  qiîe  fût  soo 
intensité,  ne  pourrait  influer  en  nen  sur  Taberration. 

Presque  toutes  les  observations  astronomiques  consistent  à  dé- 
terminer l'instant  où  le  centre  des  astres  est  caché  par  des  £ls  ■<>• 
biles  avec  la  terre,  mais  dont  la  position  est  connue  sur  sa  sur* 
face.  Tels  sont  les  fils  de  nos  micromètres.  Examinons  d*abord 
comment  se  font  ces  occultations,  en  ayant  égard  aux  moaveoieoti 
simultanés  de  la  lumière  et  de  la  terre  ;  et  pour  ne  rien  mékr 
d'étranger  à  ces  considérations,  faisons  abstraction  des  verres  doot 
nos  lunettes  sont  armées.  Admettons,  en  un  mot,  que  l'observation 
se  fasse  à  Toeil  nu. 

Je  suppose  donc  que  l'observateur  regarde  l'astre  à  travers  un 
tii])e  dont  Taxe  soit  détermine  par  des  fils  très-fins  placés  en  croix 
à  ses  deux  extrémités  :  puis  je  demande  quelle  est  la  direction 
réelle  de  cet  axe  dans  l'espace,  lorsque  l'étoile  se  trouve  occultée 
derrière  les  intersections  des  fils? 

Je  dis  que  celte  direction  est  justement  celle  de  la  résultante  des 
deux  vitesses  de  la  terre  et  de  la  lumière  dans  l'espace.  En  effet, 
soient  S  l'astre,  fi^,  87,  ST,  ST'  la  direction  réelle  de  ses  rayons 
lumineux,  TF  la  longueur  du  tube  à  travers  lequel  se  fait  la  vi- 
sion. Si  l'observaleur,  qui  se  trouve  en  T,  dirige  le  tube  suivant  la 
n'sultante  des  vitesses  de  la  terre  et  de  la  lumière  dans  l'espace, 
les  li|^nes  TT',  T'F,  se  trouveront  proportionnelles  à  ces  vitesses. 
Par  conséquent,  s'il  n'y  a  pas  d'obstacle  dans  l'inlérieur  du  tube, 
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la  molécale  hiniineuse  qui  entre  en  F  suivant  la  direction  "SF,  le 
paroourra  librement  à  mesure  qu*il  s'avance  parallèlement  à  lui- 
même;  et  ainsi  cette  molécule  arrivera  en  V  au  même  instant  que 
la  terre.  Réciproquement ,  si  la  molécule  lumineuse  parcourt  libre- 
ment l'axe  du  tube ,  il  faut  en  conclure  que  cet  axe  est  dirigé  pa- 
rallèlement à  la  résultante  des  deux  vitesses  y  car  cette  position  est 
la  seule  dans  laquelle  la  molécule  puisse  parcourir  le  tube  sans 
rencontrer  ses  parois.  Or,  ce  cas  est  toujours  celui  qui  a  lieu  quand 
on  Toit  Tastre  sur  les  intersections  des  fils  placés  aux  deux  extré- 
mités du  tube.  La  molécule  lumineuse  qui  se  trouve  alors  inter- 
ceptée est  la  même  qui  serait  parvenue  en  T'  à  l'observateur^  sui- 
vant la  direction  SV  ;  et  comme  toutes  celles  qui  la  précèdent 
parviennent  à  son  œil  »  c'est  au  point  T',  et  seulement  en  ce  point, 
qu'il  observe  l'interruption  du  rayon  lumineux. 

Si  nous  comparons,  dans  ces  circonstances,  le  mouvement  ap- 
parent de  la  molécule  lumineuse,  venue  de  l'astre,  avec  celui  des 
molécules  lumineuses  venues  des  fils  qui  déterminent  l'axe  optique 
dn  tube,  nous  trouverons  quecesdeux  mouvements  sont  absolument 
les  mêmes.  Car,  au  moment  où  la  lumière  de  l'astre  arrive  en  F  à 
l'entrée  du  tube,  suivant  la  direction  SF,  avec  la  vitesse  FT', 
si  Ton  conçoit  qu'à  ce  même  instant  le  fil  placé  en  F  lance  une 
molécule  lumineuse  de  même  vitesse,  suivant  la  même  direc- 
tion, ces  deux  molécules  iront  nécessairement  ensemble  de  F 
<?D  T'y  et  arriveront  en  même  temps  à  l'observateur,  suivant  la 
même  direction. 

Si  l'on  ne  voulait  considérer  que  le  mouvement  relatif  de  ces 
deux  particules  par  rapport  à  l'observateur,  il  n'y  aurait  qu'à  dé- 
composer leur  vitesse  propre  SF  en  deux  autres  t¥  et  S' F,  dont  la 
première  /F  fût  parallèle  et  égale  au  mouvement  de  la  terre.  Alors 
l'autre  vitesse  S' F  exprimerait  leur  direction  et  leur  vitesse  ap- 
parente, car  l'observateur  fait  toujours  abstraction  du  mouve- 
ment qui  lui  est  commun  avec  les  corps  qu'il  observe.  Ainsi  les 
deux  molécules  parcourraient  encore  la  longueur  du  tube  ensemble 
et  sans  se  quitter,  comme  précédemment. 

Supposons  maintenant  qu'une  cause  quelconque ,  agissant  sur 
elles ,  suivant  la  direction  de  la  composante  S' F,  vînt  à  accélérer 
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leur  vitesse  apparente  y  il  est  clair  quMl  nen  résulterait  aucun 
changement  dans  leur  direction  relativement  à  Taxe  molnle  do 
tube  :  seulement  elles  arriveraient  à  l'observateur  un  peu  plus  tôt 
qu'elles  n'auraient  fait  sans  cette  circonstance.  Ainsi ,  lorsqu'une 
balle  de  fusii  est  dirigée  avec  justesse  par  un  tireur  adroit ,  dk 
atteint  toujours  le  but,  quelle  que  soit  la  force  de  la  charge  ec 
celle  de  la  pondre  dont  il  est  fait  usage.  Seulement,  seloa  qu*elk 
est  plus  forte  ou  plus  faible ,  la  balle  atteint  le  but  plus  tôt  ou  pi» 
tard. 

Tel  est  précisément  Teflet  que  produisent  sur  les  rayons  appa- 
rents les  objectifs  de  nos  lunettes ,  et  en  général  tous  les  milieux 
réfringents  dont  on  pourrait  supposer  la  lunette  remplie.  Les  sur- 
faces extrêmes  de  ces  milieux  étant  perpendiculaires  à  Taxe  op- 
tique de  la  lunette,  par  conséquent  à  la  direction  du  rayon  appa- 
rent, ils  ne  font  qu'accélérer  sa  vitesse,  mais  ils  ne  changent 
nullement  sa  direction  relativement  à  Tobservaleur.  Par  exemple, 
dans  nos  lunettes  astronomiques  o]*dinaires,  où  les  fib  du  micro- 
mètre sont  placés  au  foyer  de  Tobjectif ,  la  marche  de  la  molécule 
lumineuse  venue  de  Taxe  s'accélère  d*abord  en  traversant  l'objec- 
tif; puis,  à  sa  sortie,  elle  reprend  la  vitesse  qu'elle  avait  primiti- 
vement dans  l'air.  Elle  éprouve  un  accroissement  semblable  en 
traversant  Toculaire,  et  elle  reprend  de  même  sa  vitesse  primitive 
quand  elle  en  est  sortie  ;  mais,  dans  tout  ce  trajet,  et  parmi  les 
variations  de  vitesse  qu'elle  éprouve ,  sa  direction  apparente  ne 
change  point  :  elle  reste  constamment  la  même  que  celle  des  molé- 
cules lumineuses  qui  émanent  du  fil  du  micromètre,  avec  la  vaèrne 
vitesse,  soit  absolue,  soit  relative,  et  avec  la  même  direcrtion.  Eo 
un  mot,  une  fois  que  Ton  a  décomposé  la  vitesse  propre  de  la  lu- 
mière en  deux  directions,  dont  Tune  est  égale  et  parallèle  à  la 
vitesse  de  la  terre,  la  molécule  devient  un  objet  terrestre;  seule- 
ment sa  vitesse  apparente  n'est  pas  celle  de  la  lumière  ordinaire, 
elle  est  représentée  par  S' F,  fig.  37. 

On  voit  donc  que  les  accroissements  de  vitesses  imprimés  aux 
molécules  lumineuses  par  les  instruments  optiques,  parallèlement 
h  leur  direction  apparente,  ne  font  qu'accélérer  un  peu  l'instant 
où  elles  nous  parviennent.  Mais  comme  la  vitesse  de  la  lumière 
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est  extrêmement  considérable ,  le  temps  absolu  qu'elle  met  à  tra- 
verser ces  instruments  est  tout  à  fait  insensible  pour  nos  organes, 
et  aussi  l'accélération  qui  en  résulte  dans  leur  arrivée ,  depuis  la 
surface  extérieure  de  l'objectif  jusqu'à  notre  oeil ,  est  également 
insensible  pour  nous.  Quand  on  formerait  des  objectifs  avec  les  ma- 
tières les  plus  réfringentes  que  l'on  connaisse;  quand  on  rempli^ 
rait  le  tube  de  la  lunette  avec  de  l'eau ,  comme  l'avait  proposé 
Boscovicli  ;  quand  même  on  pourrait  faire  ce  tube  de  diamant , 
cpii  est,  de  toutes  les  substances  connues,  celle  qui  accélère  le 
plus  la  vitesse  delà  lumière,  l'accélération  qui  en  résulterait  sur 
une  si  petite  longueur  ne  ferait  pas  voir  la  molécule  lumineuse  un 
cent-millième  de  seconde  plus  tôt,  et  par  conséquent  elle  ne  chan- 
gerait pas  d'un  cent-millième  de  seconde  l'instant  où  Tastre  devait 
se  trouver  réellement  sur  la  direction  apparente  que  nous  venons, 
de  déterminer. 

Mais  si  l'on  observait  la  molécule  lumineuse  venue  de  l'astre  à 
travers  des  milieux  dont  l'action  réfringente  ne  fût  pas  parallèle 
à  sa  direction  apparente,  par  exemple,  à  travers  des  prismes  qui 
dévieraient  le  rayon  lumineux ,  on  devrait  s'apercevoir  de  cette 
petite  difTéreoce  de  vitesse,  qui  distingue  la  direction  apparente 
de  celle  que  suit  réellement  la  lumière  eu  vertu  de  son  seul  mou- 
vement d'émission  ;  car  la  déviation,  produite  par  l'action  de  ces 
corps,  différerait  de  celle  qu'ils  feraient  éprouver  à  un  rayon  de 
lumière  émis  naturellement  par  un  corps  terrestre  suivant  cette 
même  direction.  En  observant  avec  exactitude  cette  différence  de 
déviation ,  on  peut  en  conclure  par  le  calcul  la  différence  des  vi- 
tesses et  leurs  rapports.  Alors,  dans  le  parallélogramme  StVS\ 
on  connaîtra  le  rapport  du  coté  SF,  qui  exprime  la  vitesse  propre 
de  la  lumière  de  l'astre,  au  côté  S' F  qui  exprime  sa  vitesse  appa- 
rente. On  connaît  de  plus  l'angle  S'SF,  formé  par  la  direction  du 
mouvement  de  la  terre  avec  le  rayon  réel  de  l'astre  à  l'instant  de 
l'observation.  Avec  ces  données  on  peut  calculer  l'angle  d'aberra- 
tion SFS',  et  le  rapport  des  côtés  SF  et  SS^  qui  représentent  les 
vitesses  propres  de  la  lumière  et  de  la  terre.  En  répétant  l'expé- 
rience sur  des  étoiles  différentes,  on  saura  si  la  vitesse  propre  de 
la  lumière  est  la  même  pour  toutes ,  ou  si  file  est  différente.  On 
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pourra  même  espérer  de  rendre  sensibles  les  petites  difTéretices  de 
vitesse  que  le  mouvement  de  la  terre  éprouve  dans  les  diverses 
époques  de  Tannée ,  en  vertu  de  Pellipticité  de  son  orbite.  Cetie 
méthode ,  qui  détermine  l'aberration  par  des  observations  Cutes 
avec  le  prisme,  parait  d'autant  plus  exacte,  qu'en  accroîssaiit 
l'angle  réfringent  du  prisme  on  augmente  la  déviation  qu'il  pro> 
duît ,  de  manière  à  la  rendre  beaucoup  plus  considérable  cpae  la 
valeur  naturelle  de  l'angle  d'aberration  qui  s'observe  directement 
C'est  ce  moyen  qu'Arago  a  employé,  sur  l'invitation  de  La|^aoe; 
mais,  ce  qu'on  était  loin  de  prévoir,  il  a  trouvé  que  toutes  les  lu- 
mières ,  soit  terrestres ,  soit  célestes ,  directes  ou  réfléchies ,  éprcNH 
vent  absolument  la  même  déviation,  quelle  que  sœt  la  direction 
dans  laquelle  elles  sont  lancées  (*).  On  pourrait  croire  que  celte 
anomalie  tient  à  la  difficalté  d'observer  exactement  le  centre  «k 
l'image  réfractée,  parce  que  dans  ces  expériences  l'action  dei 
prismes  décompose  toujours  la  lumière  et  dilate  l'image  du  point 
lumineux  sous  la  forme  d'un  spectre  oblong  et  coloré.  Mais  cette 
cause  d'erreur  n'existe  point  dans  les  expériences  d'AragOy  parée 
qu'il  s'est  servi  d'un  prisme  achromatique ,  composé  de  flint-glasi 
et  de  crown-glass,  dans  des  proportions  telles,  qu'il  recomposait 
presque  exactement  la  lumière;  de  sorte  que  l'image  de  l'étoile, 

C")  Le  prisme  dont  Arago  s^est  terri  dans  tes  expérieneet,  était  plaeé  de- 
vant robjectif  d*on  cocle  répétitenr,  de  manière  à  n'^en  convrir  qa'aae 
partie;  de  torte  que  Ton  pouvait  obterrer  tnccestivement  le  rayon  Inminesi 
direct  à  travers  la  lunette  seule ,  et  le  même  rayon  dévié  par  le  prisme.  Ea 
tenant  compte  des  temps  où  les  deux  observations  étaient  faites ,  on  rame» 
naît  Pastre,  par  le  calcul ,  à  une  même  bantenr  sur  Tboriion.  La  dtSereaee 
des  angles  observés  directement  et  à  travers  le  prisme  donnait  la  dévîatloe 
éprouvée  par  le  rayon  lumineux.  En  observant  ainsi  les  étoiles  de  Téclip- 
tique  qui  passaient  au  méridien  à  6  beures  du  soir,  la  terre,  qui  tourne  sur 
dle-mème,  comme  autour  du  soleil,  d^oceident  en  orient,  marcbait,  sur 
son  orbite ,  dans  le  même  tent  qne  leor  lumière  ;  et  par  contéquent  celle-ci 
n^avaii,  en  arrivant  tor  le  pritme ,  qoe  la  diflerence  det  deux  viieites.  Li 
contraire  avait  lieu  pour  let  étoiles  qui  passaient  au  méridien  ii  6  benrcf 
du  matin,  et  la  terre  allait  en  sens  contraire  de  leur  lumière.  Mais  ce(t« 
opposition ,  qui  aurait  dû  donner  une  différence  de  5o  secondes  sexagési- 
males dans  les  déviations  observées,  n"^  a  produit aueun  cbangement appre- 
eiable. 
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vue  à  travers  ce  prisme  était  presque  aussi  concentrée  que  si  on 
Veut  observée  à  travers  des  milieux  à  faces  parallèles. 

Cette  égalité  de  déviation ,  qui  parait,  au  premier  coup  d*œil , 
directement  contraire  k  la  théorie  de  Newton,  peut  néanmoins  s'y 
ramener,  comme  l'a  fait  Arago ,  en  supposant  que  les  corps  lumi* 
neux  lancent  dans  toutes  les  directions  des  molécules  de  lumière 
clouées  d'une  infinité  de  vitesses  diflérentes,  parmi  lesquelles  il  n*y 
en  a  qu'une  seule  qui  convienne  à  nos  organes,  et  qui  puisse  pro- 
duire sur  nous  la  sensation  de  lumière.  Cette  idée  s'accorde  avec 
une  découverte  faite  depuis  quelques  années  par  W.  Herschel  : 
c*est  que,  lorsqu'on  décompose  la  lumière  par  un  prisme,  il 
existe,  hors  du  spectre  coloré,  des  rayons  invisibles  qui  peuvent 
encore  échauffer  les  corps  plus  que  les  rayons  lumineux  eux- 
mêmes,  et  qui  produisent  aussi  sur  eux  des  effets  chimiques  carac- 
téristiques, comme  TYollaston  et  Ritter  l'ont  depuis  observé  (*). 
Mais  ces  phénomènes,  et  beaucoup  d'autres  du  même  genre  qui 
ont  été  découverts  postérieurement,  se  joignent  aux  observations 
faites  par  Arago ,  avec  les  prismes ,  pour  prouver  la  nécessité  de 
calculer  les  aberrations  de  tous  les  astres  avec  une  même  valeur 
de  la  vitesse  de  la  lumière ,  quelle  que  soit  la  direction  dans  la* 
quelle  cette  lumière  nous  arrive,  et  quelle  que  soit  la  nature  des 
instruments  à  travers  lesquels  nous  l'observons. 

Dans  tout  ce  qui  précède  nous  avons  fait  abstraction  de  l'atmo* 
sphère  terrestre  et  de  son  action  sur  la  lumière  émanée  des  astres; 


(")  Tel  était  Tétat  des  connaissancoB  en  i8i  i,  lorsque  ce  possage  tut  écrit. 
Les  découvertes  photographiques  ont  depuis  considérablement  agrandi  ces 
premiers  aperçus.  On  sait  maintenant  que  le  spectre  coloré,  qui  émane  des 
sonrces  lumineuses,  est  accompagne ,  non  pas  seulement  h  ses  extrémités  , 
mais  sur  toute  sa  longueur  et  au  delà  même ,  d^un  spectre  invisible,  eom- 
prenantnne  suite  continue  do  radiations  de  natures  diverses  ,  inégalement 
réfrangibles,  transmissiblesen  proportions  inégales  à  travers  les  corps  trans- 
parents, et  produisant  ou  déterminant  dans  ceux  qui  les  absorbent  dos  ac- 
tions calorifiques  et  chimiques  infiniment  variées.  Une  expérience  récente , 
aussi  importante  qu^ingéniense,  qui  ost  due  à  M.  Fiseau,  a  prouvé  d*;  plus 
que  la  vitesse  propre,  soit  des  éléments  matériels,  soit  des  vibrations,  «|ni 
nous  donnent  la  sensation  de  la  lumière,  est  sensiblement  modifiée  par  des 
mouvements  de  transport  même  peu  considérables,  mécaniquement  impri- 
més aui  milieux  matériels  que  nous  leur  faisons  traverser. 
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mafs  en  lui  appliquant  les  considérarions  générales  dont  nousTeoon> 

de  faire  usage,  il  est  également  facile  d'apprécier  Tinfluence  qu'elle 

peut  avoir  sur  Taberration.  Supposons  d*abord  Tétoile  placée  m 

zénith  afin  d'éviter  les  effets  de  la  réfraction  :  dans  ce  cas,  siToB 

décompose  la  vitesse  propre  de  la  molécule  lumineuse  à  rinstut 

où  elle  entre  dans  Fatmosphère ,  et  si  on  la  résout  en  deux  aatra, 

dont  Tune  soit  parallèle  et  égale  au  mouvement  de  Tobservateiir, 

l'autre  vitesse,  qui  est  celle  de  la  direction  apparente,  sera  dirigée 

suivant  le  rayon  terrestre,  et  par  conséquent  perpendiculaire  au 

couches  atmosphériques.  L'action  de  l'atmosphère  ne  fera  doac 

qu'accélérer  un  peu  le  mouvement  de  la  molécule  lumineuse  sus 

changer  sa  direction  apparente.    Mais  l'atmosphère  est  si  pea 

épaisse ,  et  la  lumière  emploie  si  peu  de  temps  à  la  traverser,  qne 

l'effet  de  cette  accélération  sera  tout  à  fait  insensible  pour  nous. 

En  effet,  d'après  ce  que  nous  établirons  plus  loin,  la  distance 

moyenne  du  soleil  à  la  terre  est  égale  à  ^4^^  rayons  terrcstro. 

Si  l'on  sup])ose  la  hauteur  de  l'atmosphère  égale  à  -pfë  ^^  ce  rayon, 

elle  sera  ^^^^^  de  cette  distance.  Or,  la  lumière  parcourt  celte 

distance  en  5'j  i  secondes  de  temps  décimal.  Ainsi,  avec  cette  mène 

vitesse,  elle  traverserait  l'épaisseur  de  l'atmosphère  dans  un  temps 

571" 
exprimé  par     .  V, — •  Quand   l'atmosphère  serait  de  diamant, 

son  action  ne  ferait  que  doubler  cette  vitesse,  et  le  temps  dont 
il  s'agit  serait  moitié  moindre,  c'est-à-dire  qu'il  serait  exprime 
par  YY^-jtVô  ^"  TTTT  ^'^  seconde  de  temps  décimal;  cette  accélé- 
ration serait  <lonc  tout  à  fait  insensible,  et  pourtant  elle  surpasse 
plusieurs  milliers  de  fois  celle  que  ratmosphùre  produit. 

Mais  si  la  molécule  lumineuse  entre  obliquement  dans  les  cou- 
ches atmosphériques,  comme  cela  arrive  quand  nous  observons 
les  astres  à  l'horizon ,    alors  l'aclion  de  ces  couches  devenant 
oblique  à  la  direction  apparente  de  la  molécule,  ne  fait  pas  seu- 
lement que  l'accélérer,  elle  devrait  la  dévier  de  cette  direction,  et 
la  dévier  inégalement,  selon  la  direction  et  l'intensité  de  sa  vi- 
tesse. L'aberration  qui  en  résulte  devrait  donc  être  inégale  sur  les 
différents  astres,  selon  leur  position  et  leur  hauteur  apparente. 
Mais  il  est  facile  de  sentir  que  cet  effet  t?st  absolument  nul,  d'a- 
près les  expériences  d'Arago  que  nous  avons  rapportées;  car 
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] 'atmosphère  agit  en  cela  comme  faisait  le  prisme  dans  ces  expé- 
riences.  D'aillears,  indépendamment  de  ce  résultat,  l'action  réfrin- 
gente de  l'atmosphère  est  si  peu  considérable,  et  la  déviation  totale 
qu'elle  fait  éprouver  au  rayon  lumineux  est  si  faible,  que  les  iné- 
galités de  la  vitesse  des  molécules  lumineuses  ne  peuvent  pas  s*v 
manifester  d'une  manière  sensible  ;  car  dans  les  circonstances  les 
plus  favorables,  en  supposant  le  mouvement  propre  de  la  roolé- 
cule  conspirant  avec  le  mouvement  de  la  terre,  ou  opposé  à  ce 
mouvement,  on  trouve  par  le  calcul  que  le  changement  de  la  ré- 
fraction du  rayon ,  en  vertu  de  ce  changement  de  vitesse ,  ne  se- 
rait que  de  -^^  de  seconde  décimale,  même  à  88  degrés  décimaux 
de  distance  au  zénith  ;  ce  qui  est  à  peu  près  la  limite  où  Ton  puisse 
observer  avec  exactitude ,  à  cause  des  réfractions  atmosphériques. 
De  sorte  que  l'astre  ne  varierait  que  de  -^  de  seconde  de  part  et 
d'autre  de  son  lieu  moyen ,  en  vertu  des  changements  de  vitesse 
apparente  de  sa  lumière  ;  et  l'effet  devenant  de  plus  en  plus  insen- 
sible quand  la  distance  zénithale  est  moindre,  on  pourrait  tout  à 
fait  le  négliger.  Mais,  suivant  ce  que  nous  venons  de  remarquer, 
les  observations  d'Arago  prouvent  que  cette  différence  n'est  pas 
seulement  très-petite,  elle  doit  être  absolument  nulle. 

Enfin,  il  nous  reste  à  considérer  les  variations  de  direction  et 
de  vitesse  apparente  que  les  molécules  lumineuses  venues  des 
asires  peuvent  subir  dans  les  humeurs  de  nos  yeux.  Quant  au 
changement  de  direction  apparente,  nous  devons  conclure,  par 
ce  qui  précède,  qu'il  sera  nul,  si  les  couches  dont  nos  yeux  se  com- 
posent  sont  perpendiculaires  à  la  direction  du  rayon  apparent , 
c'est-à-dire,  si  la  vision  se  fait  bien  directement  par  le  centre  de 
l'ouverture  de  la  pupille,  comme  cela  arrive  ordinairement  quand 
on  observe  avec  des  instruments  d'optique.  Tout  se  réduira  donc 
alors  à  un  accroissement  de  la  vitesse  de  la  molécule  pendant 
qu'elle  traverse  notre  œil;  mais  ce  trajet  est  si  court,  que  Teffet 
de  cette  accélération  sera  parfaitement  insensible.  Il  n'y  aurait  donc 
d'erreur  à  craindre,  que  si  l'on  observait  dans  une  position  oblique 
de  l'oril  ;  car  alors  les  rayons  venus  de  l'astre  et  ceux  qui  viennent 
du  micromètre ,  auquel  on  la  compare,  tomberaient  bien  sur  le 
globe  de  l'œil  avec  la  même  direction;  mais  comme  ils  ont  des  vi- 
tesses différentes,  la  réfraction  qu'ils  souffriraient  h  cause  de  leur 
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obliquité ,  serait  inégale  ;  et  lorsque  l'image  du  fil  et  Timage  ^ 
l'étoile  coïDcideraient  Tune  sur  l'antre  au  fond  de  la  rétine,  lenn 
directions  liors  de  l'ceii  seraient  réellenient  séparées.  L'erreur  ré- 
sultante de  cette  cause  pourrait  être  fort  considérable;  car  la  force 
réfringente  des  humeurs  des  yeux  est  à  peu  près  égale  à  celle  àt 
l'eau  distillée  y  et  celle  du  cristallin  doit  être  plus  considérable  oh 
core  ;  de  sorte  que  la  déviation  produite  par  ces  substances  senUe 
devoir  être  fort  sensible.  Mais  les  expériences  faites  avec  le  priaie 
nous  prouvent  encore  /dans  cette  drconslance,  que  Terreur  donc 
il  s*agit  n'aura  pas  lieu  ;  car  le  globe  de  l'ceil  et  les  humeurs  qà 
le  remplissent  agiront  sur  la  lumière  prédsément  comme  le  pmoe 
dans  les  expériences  d'Arago;  et  par  conséquent,  dans  œ  cm, 
comme  dans  celui  du  prisme,  l'obliquité  des  surfaces  réfringenlHi 
ne  produira  point  de  déviation  apparente. 

En  résumant  ce  que  nous  venons  de  dire,  on  voit  que  l'abff- 
ration  produite  par  le  mouvement  propre  de  la  terre  est  toojoiii 
indépendante  des  instruments  avec  lesquels  nous  l'observons.  Gv, 
lorsque  l'action  des  milieux  réfringents  est  parallèle  à  la  résuHaiile 
des  vitesses  de  la  lumière  et  de  la  terre,  ce  qui  est  le  cas  le  pltf 
ordinaire,  la  théorie  démontre  qu'il  n'en  peut  résulter  aucun  dm- 
gement  dans  la  direction  apparente  des  molécules  lumineosOf 
parce  que  la  composition  des  deux  vitesses  doit  se  faire  à  l'in- 
stant où  la  molécule  lumineuse  rencontre  les  objets  terrestres;  et 
dans  l'autre  cas,  où  Faction  oblique  des  milieux  réfringents  ten- 
drait à  altérer  cette  direction,  rexpérience,  faite  au  moyen da 
])risme,  prouve  que  la  déviation  apparente  est  encore  insensible 
par  des  causes  qui ,  à  la  vérité,  ne  nous  sont  pas  jusqu'à  présent 
bien  connues. 

La  théorie  de  Taberration  de  la  lumière  complète  la  connais- 
sance des  mouvements  généraux  que  Ton  observe  dans  les  pcâ* 
lions  apparentes  des  étoiles.  En  corrigeant  cette  aberration  parle 
calcul,  ainsi  que  la  précession  et  la  nutation,  on  fait  disparaître 
tous  les  déplacements  généraux ,  et  Ton  ramène  le  système  entier 
des  étoiles  à  Timmobilité  ;  de  manière  à  n'y  plus  laisser  apercevoir 
que  de  très-petits  mouvements,  à  peine  appréciables,  qui  s'opèrent 
en  des  sons  divers,  et  qui  doivent  être  constatés  individuellement. 
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NOTE 

» 

Sur  V aberration. 

f .  Pour  résoudre  tous  les  problèmes  de  rsberration,  il  suffit  de  se  rappeler 
ce  ihéorème  de  méeanique  :  La  résultante  de  plusieurs  forces  ou  de  plu- 
sieurs Titesses,  décomposées  suivant  une  direction  quelconque,  est  égale  à  la 
somme  de  ces  forces  ou  de  ces  Titetses,  décomposées  suivant  la  m6me 
direction.   Soient  V,    V,   etc.,    les   petites   vitesses   secondaires   dont 
Im  molécule  lumineuse  se  trouve  ainsi  animée,  sa  vitesse  propre  étant  re- 
présentée par  y.  Rapportons,  comme  nous  Pavons  fait  souvent,  tous  les 
points  de  Fespace  à  trois  axes  rectangulaires  o:^,  r'>  s'y  menés  du  centre  de  la 
terre  à  Téquinoxe  du  printemps^  au  premier  point  du  Cancer,  et  au  pâle  bo  - 
réal  de  Fécliptique.  Cela  posé,  si  Ton  représente  par  X',  Y',  TJ  les  angles 
formés  par  la  direction  de  la  vitesse  V  avec  ces  trois  axes,  Y '  cos  X'  expri- 
mera cette  vitesse  décomposée  parallèlement  à  Taxe  des  x'  ;   et  de  même 
V  oos  y,  V  cos  2i  seront  ses  composantes  parallèlement  aux  axes  des  y'  et 
des  j'.  Au  moyen  d^une  notation  semblable,  on  pourra  faire  subir  aux  autres 
Titesses  la  même  décomposition.  Alors,  si  Ton  nomme  V  la  rc'sultantcde 
toutes  ces  vitesses,  et  X,  Y,  Z,  les  angles  que  sa  direction  forme  avec  les 
trois  axes,  on  aura,  par  le  principe  que  nous  venons  de  rappeler  tout  à 
Pheare, 

V  cos  X=:  V'cos  X'-4-  V'cos  X"  -i-  V^cos  x*". . .  etc., 

V  cos  Y  =  V  cos  Y'H-  Vcos  Y"  -1-  V  cos  Y» . . .  etc., 

V  cos  Z  =  V  cos  Z'  -f-  V  cos  Z"  -h  V"  cos  Z*' . . .  etc. 

on  a  de  plus 

ces*  X  -f-  cos*  Y  H-  cos'  Z  =  i , 

cos«  X'  -h  cos«  Y'  4-  co8«  Z'  =  i, 

cos»  X"  -h  cos*  Y" -h  ces*  Z"  =  I ...  etc. 

S.  Les  termes  dépendants  de  V  et  de  V  peuvent  s^exprimer  en  fonction  des 
coordonnées  du  lieu  apparent  et  du  lieu  rccl  de  Pastre.  En  effet,  soient  V 
la  longitude  géocen trique  vraie  de  Pastre,  X'  sa  latitude  vraie,  r'  sa  distance, 
ces  éléments  étant  relatifs  au  centre  de  la  terre  ;  et  désignons  par  /,  Ji,  r, 
se  longitude,  sa  latitude  et  sa  distance  apparentes,  vues  du  môme  point, 
mais  affectées  de  Paberration.  On  aura,  comme  nous  Pavons  souvent  re- 
marqué, 

x'=  r'cos  i'cos  i',        y  =  r'cos  ;/sin  /',        s'=  r'sin  Ji', 
X  ^  r  cos  X  cos  /,         j"  =  r  cos  jl  sin  /,         s  =  r  sin  X. 

x'jT'f  s' sont  leseoordonnées  rectangulaires  du  lieu  vrai, et dr,^»  scelles  du 
T.  ▼.  24 
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Ces  équations  peaveot  se  simplifier  beaucoup,  en  remafqaant  que  leiH- 
tetses  secondaires  V,  V*,  proYenantdes  mouvements  de  Tobservatenr  eidi 
corps  lumineux  dans  Pespace,  sont  extrêmement  petites  par  rapportais 
vitesse  propre  de  la  lumière,  qui  est  ici  représentée  par  V.  On  peutdouei 
sans  craindre  aucune  erreur,  se  borner  à  la  première  puissance  des  rapports 

rr7  9  -S77-  En  extrayant  ainsi  la  racine  carrée  de  V  par  approximation,  et 

prenant  de  même  les  valeurs  approchées  de  tang  I  et  de  sin  X,  on  trouve 

V  =  V'-H  V I  oos  A'cosi'cosX"  H-  cos  y  ski  l'oos  Y"  H-ain  i'  eosZ  | 
-+- V^l  ces  A'cos  V  cos  X*'-i-  ces X' sin  V cos  Y** -f-  sin  ^ coaZ*' \ 


etc. 


Ung/  =  Ungr+^ 


y  If  I  cos  Y"  cos  l'r-  cos  X"  sin  t  \ 
cos  X'  cos*  P  *~ 


V«w  j  cos  Y*^.co8  t — cos  X^sin  I' } 


cos  ji'eos*!' 


«  J» 


. .  etc. 
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et 

>  =:sin  i'—  ^.  cos  X'  I  lia  X'cosl'eoè  X"  +sin  i'siD  l'coê  Y"  ~  cos  ^'cosZ''  | 

~  -^  cos  V  I  sin  k'  cos  2'  cos  X^h-  sin  X'  tin  r  coslT  —  eoi  i'ecnZ'^  | 
etc. 

o.  Maintenant  il  est  facile  de  tirer  de  ces  équations  les  différences  /  —  V, 
X  —  À',  c*est-à-dire  Faberration  en  longitude  et  en  latitude.  En  effet ,  con* 
sidérons  d^abord  la  seconde  :   elle  donne   immédiatement  la  valeur   de 

Ung  I  —  Uog  V,  qui  est  égale  à  — ^^    .,  ;  et  Ton  voit  que  sin  (I  —  V)  est 

une  frsetion  eitrèmemeut  petite,  du  môme  ordre  que  les  rapports  -^j .».. 

Puisque  nous  nous  bornons  à  la  première  puissance  de  ces  rapports,  nous 
devons  supposer  /  :=  /'  dans  les  termes  déjà  multipliés  par  sin  (/  —  /')  ;  ce 

•^..   :.  siii(/-n  vSin(f-r)     o      ,         .  .  I     j.n.^ 

qui  réduit  — ^= «^  ^  ■  .  , — •'   Par  la   même  raison,   la  diff^érance 

^  cos  /  cos  /'  cos'  l  ' 

sin  Jl  —  sin  r,  ou  2  4in  i  (^  —  ^0  co»  ï  (^  "+•  ^'h  »«  déduit  à  a  sin  }  {X  —  X")  cos  X'. 

De  cette  manière  on  aura  les  sinus  des  aberrations  cherchées.  Mais  à  cause 

l /' 

de  la  petitesse  de  ces  sinus,  on  peut  leur  substituer  les  rapports  , 

— rry~  »  R'  étaot  le  rayon  réduit  en  secondes.  Si  Ton  yeut  ausii  employer  ee 
n 

même  rayon  pour  représenter  la  vitesse  propre  de  la  lumière,  comme  nous 

Pavons  (ait  dans  le  texte,  V'se  trouvera  aussi  égal  à  R".  Alors  les  vitesses 

secondaires  VyV^,. .  .,devrontaussi  être  exprimées  en  secondes,  puisqu'elles 

doivent  toujours  Pêtre  en  unités  de  même  espèce  queV.  On  obtient  ainsi  ces 

expressions  très-simples  et  symétriques  : 

1  cos  Y"  cos  /'  —  cos  X"  sin  V  \  ]  cos  Y**  cos  /'  —  cos  X"  sin  /'  1 

ï  =  r-HVÎ -, '-  -*-  V  î ?  etc. 

cos  A'  cos  Ji' 

X  =  ;/—  y  I  sin  X'  cos  ^cos  X"  H-  sin  y  sin  If  cos  Y"  —  cos  X'  cos  Z"  j 

- V*  I  sin  i'  co»  l'  cos  X**-!-  sin  ji'  sin  /'ces  Y**  -  cos  A  'cos  Z*"  | 
etc. 

Ce  sont  les  valeurs  delà  longitude  et  de  la  latitude  géocontriques  apparentes. 
Les  premiers  termes  de  ces  valeurs  sont,  comme  on  voit,  la  longitude  et  la 
latitude  géocentriquea  vraies  ;  les  autres  termes,  toujours  fort  petits,  expri- 
ment les  variations  que  les  éléments  du  lieu  vrai  éprouvent  en  vertu  des 
diverses  espèces  d'aberration. 

4.  Si  Pon  voulait  que  ces  formules  exprimassent  Paberration  en  ascension 
droite  et  en  déclinaison,  il  n'y  aurait  qu'à  supposer  que  Pon  a  pris  l'équa- 

24.  . 
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leur,  au  lieu  de  IVcliptique,  pour  plan  des  x'  jr'y  ^^  Que  Taxe  des  c'  esldl« 
rigé  vers  le  pôle  boréal  de  Téquatcur.  Alors  lea  longitudes  /'  et  I  deTiendroat 
les  ascensions  droites  vraies  et  apparentes  ;  nous  les  désignerons  par  «*  et  f- 
Do  même  les  latitudes  X',  X  se  changeront  en  déclinaisons  vraies  et  appa- 
rentes; nous  les  nommerons  if  et  d.  Mais  alors  il  faudra  que  X*,T',Z', 
X*^,  Y**,  Z*,  etc.,  représentent  les  angles  formés  par  les  vitesses  V*,  Vaîee 
les  nouveaux  axm  des  coordonnées,  que  nous  nommerons  x^jr^e;  on,  ce  qii 
reviendra  au  même,  il  faudra,  au  lieu  des  termes  V"  cos  X',  V*  eos  T', 
y  cos  Zf,  etc.,  mettre  dans  les  équation9(i),  les  composantes  parallèles  èea 
nouveaux  axes.  Cela  ne  produira  aucun  changement  dans  les  coniposaata 
parallèles  aux  x,  qui  sont  exprimées  par  V  cos  X',  V^  cos  X*^.  Car  Faxeda 
X  ne  change  point  dans  cette  transformation  de  coordonnées,  pnisqa^il  «t 
toigours  dirigé  vers  Téquinoxc  du  printemps.  Il  n''yaura  donc  de  différeaci 
que  dans  les  composantes  relatives  aux  axes  des  y  et  des  s';  car  eeui-ci 
font  avec  les  nouveaux  axes  des  jr^  s  un  angle  égal  à  Tobliquité  de  Téclip* 
tique,  que  nous  exprimerons  par  ta.  Maie,  en  prenant  la  vitesse  V  poir 
exemple,  on  peut  considérer  les  nouvelles  composantes  cherchées  comme  la 
coordonnées r}  «  d^nn  point  qui,  rapporté  aux  axes  des/'  et  des  s',  atiiit 
pour  coordonnées  Y"  cos  Y",  V  cos  Z".  Alors,  diaprés  les  formules  de  h 
Géométrie  analytique,  les  valeurs  des  j,  s,  relativement  à  ce  point  seront  (  *): 

V  cos  Y"  cos  ft»  —  V  cos  Z*  sio  w  ;     parallèlement  aux  ^, 
V*  cos  Y  "  sin  w  -H  V  cos  Z"  cos  ta  ;    parallèlement  aux  z. 

En  substituant  la  première  de  ces  quantités  au  lieu  de  V*  cos  Y',  et  la  se- 
conde au  lieu  de  V  cos  Z"  dans  les  expressions  générales  do  raberratioo, 
on  aura  Pasccnsion  droite  et  la  déclinaison  apparentes. 

iS.  Dans  les  formules  auxquelles  nous  venons  de  parvenir,  on  voit  se  r^Mro- 
duirc  un  principe  que  nous  avons  déjà  remarque  dans  plusieurs  autres  cir- 
constances, (^est  celui  de  la  coexistence  des  mouvcmenls  très-petits.  Les 
différentes  viicsacs  secondaires  qui  soliicitcnl  la  lumière,  étant  très -petites, 
produisent  autant  d'aberrations  partielles  qui  se  superposent  d'une  manièn; 
linéaire,  pour  former  l'aberration  totale  ;  ce  qui  permet  de  considérer  cha 
cunc  d'elles  séparément. 

C  Examinons  d'abord  les  termes  qui  pourraient  provenir  d'un  mouvemcni 
de  translation  du  système  planétaire.  Ces  termes  se  détruisent  d'eux-mêmes 
relativement  aux  corps  qui  composent  ce  système  et  qui  se  déplacent  a\cf 
lui.  En  effet,  d'après  ce  qui  a  été  démontré  dans  le  texte,  le  mouvement  de 
Tastre  doit  être  appliqnu"  à  la  molécule  lumineuse  avec  sa  direction  propre, 
et  le  mouvement  derobscrvateur  doit  lui  être  appliqué  on  sens  contraire  de 
sa  direction  réelle.  Or,  ici,  ces  deux  mouvements  sont  épaux,  puisque  toiu- 
les  corps  du  système  planétaire  sont  supposés  transportés  d'un  mouvement 


(*)  Voyez  Géométrie  analytique,  Qi*"  édition,  pag.  i5i,  en  changeant  dan^ 
les  (ormulcs  a  en  &»;  x  et  x'  en  r,  r',  et  enfin  7,  y'  en  5,  z' , 
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commun.  Leais  effets  se  compensent  donc  par  leur  opposition,  et  de  e«tte 
«onpeosalion  rétulte  une  Tiiesse  apparente  qui  est  nalle.  Ainsi  le  mouve* 
meoi  de  translation  commun  à  tous  les  corps  du  système  plané^ire  ne  pont, 
sUl  existe,  produire  aucune  aberration  dans  leurs  positions  respectives  ob* 
aerréet  d*nn  quelc<mque  d^entre  eus. 

7.  L^eflet  n^est  pas  le  môme  pour  les  rayons  lumineux  laneés  par  les  corpe 
étmngors  à  ce  système  ;  il  faut  leur  transporter  aussi  la  vitesse  du  monve- 
roent  de  translation  prise  en  sens  contraire  ;  ce  qui  donne  une  vitesse  abao- 
lue  V'y  qui  est  commune  à  tous  ces  corps.  Mais  le  changement  qui  en  résulte 
anr  leurs  longitudes  et  sur  leurs  latitudes,  est  différent  selon  les  valeurs  de 
ces  quantités,  à  cause  des  facteurs  variables  sin  X',  cos  jf,  sin  /',  cos  1%  qui 
entrent  dans  la  formule  de  Taberratton.  Ainsi  le  déplacement  du  système 
planétaire  dans  Pespace  doit  produire  sur  les  étoiles  une  aberration  qui  dé- 
pend de  leur  situation  par  rapport  à  la  trajectoire  que  le  système  décrit. 
Pour  calculer  cette  sberration,  il  faudrait  connaître,  la  direction  du  mouve- 
ment de  translation  et  sa  vitesse.  Mais  comme  ces  deux  choses  sont  jusqu^à 
présent  inconnues,  Taberraiiou  qui  en  résulte  pour  les  différentes  étoiles  se 
compose  avec  les  petits  moavemenls  qui  leur  sont  propres,  et  nous  la  con- 
fondons avec  eux;  ce  qui  montre  qu^il  faut  mettre  beaucoup  de  réserve 
dans  les  conséquences  que  Ton  pent  déduire  de  la  comparaison  de  eos 
mouvements. 

8.  Venons  maintenant  à  la  partie  de  Taberration  qui  dépend  du  mouve- 
ment annuel  de  la  terre  autour  du  soleil  ;  mouvement  qu'il  faut  transporter 
en  sens  contraire  au  soleil  et  à  tous  les  astres. 

Deux  choses  sont  à  apprécier  dans  ce  mouvement,  sa  direction  et  sa  vi- 
tesse. Ces  deux  quantités  sont  nécessaire!»  pour  déterminer  la  valeur  des 
termes  qui  en  résultent  dans  la  formule. 

Faisons  d^abord   abstraction  de  Texcentricité  de  Porbe   terrestre.   De» 

lambre  a  trouvé  par  les  retards  des  éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  que 

la  lumière  emploie  8'  i3''  de  temps  sexa<;ésimal  pour  parcourir  la  distance 

moyenne  du  soleil  à  la  terre.  Or,  on  8'  13"  la  terre  décrit  autour  du  so- 

36o«.  8'  13" 
leil  un* petit  arc  égal  à  ôZcj~~ë7ôô9  >  ^  raison  d'une  circonférence  entière 

pour   une  année   sidérale.    Cet    arc    étant   évalué   en   secondes  devient 

360.3600'. 0^,006706         36o.2o",54i6  .  ,      ,        .  ..  1 

36S),,5tàlâ        °"     365.»56383   '  *•"•""**  '«"'  «^"^  "  """"  ""  '" 

*              If  r/  /»      5,256383.2o'',5ii6  .,         .*    .1   v     1    i  1 

forme  ao"  ,54 16 .^. — .^^^^ — •  »  ce  qui  la  rend  facile  a  calculer  ;  et  alors 

elle  se  réduit  à  3o'',54iC  —  o",3956=  20^,3460.  Si  Ton  emploie  cette  quan- 
tité pour  représenter  la  vitesse  de  la  terre,  celle  de  la  lumière  sera  représen- 
tée par  le  rayon  de  Porbitc,  réduit  aussi  en  secondes  sexagésimales,  00  par 
30^164^98.  Ainsi,  en  représentant  parR"  le  rayon  ainsi  transformé,  la  valeur 
abstraite  de  la  vitesse  Y'  duc  au  mouvement  de  la  terre,  sera 

y,        '■'".'46 
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Jtt'ift  ÉmilM  wé  iroIrrfHi  mtjiaiiléo  par  lé  t«|ôii  ri  élfUr 

n^iJÉflilHI^  •qprfMRito  ivÉMir  d»  V^itiitl#MI 
fonMl»  àt  MMmIiciii.  Now  mppotoi»  iel  Taii^  «  «spitaié 
«MMndrii«l'«MiàiritiM -V*. 

Mil  9»  ilÉcH^bM^ot  Avatar  rni^nntott  fàifcÉli  it  ■&  Ot^ 
44à  fornéedansU  page  )8od«l9«iiflHM.  Eli  InÉMHial  i 

dont  lê  rtjoo  égale  i,  nona  aToos  Maié  alon  f«a  l%M  m,  ékuW 
la  tempa  (,  avait  pour  Tàleu r 
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Ici  I  est  le  temps  que  la  lumière  emploie  pour  parcourir  le  rayon  r.  Aiati, 
en  admettant  avec  Delambre  8'i3''  pour  le  demi  grand  axe,  on  trouTcrt 
proportionnellement  pour  le  rayon  r, 

a 
valeur  qui,  étant  substituée  dans  a,  donne 


a  = 


S'iS'.aîr     «/î^ 


%'  13".  a  w 
La  quantité =J est  justement  Taberration  constante  que  nom 

avons  calculée  d'abord  dans  le  cas  de  Torbite  circulaire,  et  que  noua  afoas 
trouvée  égale  à  ao'',346.  Car  la  difTérence    de  Tannée  anomalisUque  à 
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Taonée  sidérale  que  nont  atom  enployée,  ne  cheof^eMii  pis  ce  rétaltat  de 
o',«)oo9.  En  faisant  donc  usage  de  cette  valenr,  et  écriTant  V  au  lieu  de  «, 
il  Went  

r 

On  Toit,  en  effet,  que  si  Ton  supposait  dans  cette  formule  rezcentrfcité 
nulle,  ce  qui  donne  e  =  o  et  «  =  r,  on  retomberait  sur  Paberration  con- 
stante de  Torbite  circulaire,  comme  cela  devait  naturellement  arriver. 

Mais  en  général  il  faut  mettre  pour  r  sa  Talcur  dans  reHipse,  qui  est 

r=         "('-'•)  . 

I  -+-e  cos  {v  —  c) 

en  appelant  v  la  longitude  héliocentrique  de  la  terre,  et  cr  la  longitude  du 
péribélie.  Cette  substitution  étant  faite,  la  valeur  de  V  devient 

V<»  0    /fi    H-*cos(»'— o) 

11  faut  maintenant  déterminer  les  angles  X",  Y",  Z",  formés  par  cette  vi- 
teaseavecles  trois  axes  rectangulaires  x',  j',  s'.  Comme  elle  est  toujours  diri- 
gée dans  le  sens  du  mouvement  de  la  terre,  tangentiellement  à  Torbe  ter- 
restre, on  voit  d^abord  qu'elle  forme  un  angle  droit  avec  Taxe  desx',  puisque 
cet  axe  est  perpendiculaire  à  récliptique.  On  a  donc 

cos  Z^  =:  o  ; 
et  comme  on  a  en  général 

cos»  X"  -+-  cos«  Y*  H-  cos*  Z''  =  I, 

il  en  résulte 

cos  Y"  =  sin  X*. 

Ces  valeurs  étant  substituées  dans  les  formules  générales  (i),  elles  donnent, 
pour  ce  genre  d^aberration  en  longitude  et  en  latitude , 

(3)      /=Z'-|--î!l.gin(X''— /'),    Jl  =  ;i'- V  sin  A' cos  (X* -.!')• 
*  cos  X'       ^  ^  ^ 

Avant  d^aller  plus  loin,  il  est  essentiel  de  déterminer  rigoureusement  le 
signe  de  ces  deux  corrections  ;  car  Téquation  qui  nous  a  donné  cos  Y"  avait 
réellement  deux  racines»  Tune  positive,  Tautre  négative  ;  et  nous  aurions 
pu  y  satisfaire  aussi  bien  en  prenant  cos  Y'^sx  —  sin  X",  qu^en  faisant 
cos  Y''  =  -f-  sin  X'.  Puisque  nous  avons  adopté  cette  dernière  racine,  il  faut 
▼oir  quel  signe  nous  devons  donner  à  la  vitesse  W,  en  eonséquenee  de  eette 
détermination. 

Pour  cela,  considérons  une  étoile  située  dans  la  partie  boréale  de  Téclip- 
tiqiie,  et  dont  la  longitude  vraie  I',  soit  égale  à  celle  du  périhélie  de  Porbe 
terrestre.  Dans  ce  cas,  X'  —  /'  sera  Tangle  formé  parla  direction  du  mouve- 
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incutliii  !■  Iwrc  ivoc  It  diitanou  péribélie  de  l'orbe  Inrcttres  Mccl  ugb, 
Mmmc  DOUX  ilonl  il  ett  1*  différencie,  se  meaurera  sur  réclipliqne,  d'ociul 
fn  occidcnl,  salon  l'ordre  des  sijînea.  Il  sera  i>f;al  i  ui>  angle  droit,  lo 
la  lerro  su  IroiiTcra  su  périhélie  ileson  orbite.  On  «uradone  alor* 

cos(X--/'J=o.      sin[X'-r]=+.. 

Dans  ce  cas,  l'aburralioD  doit  être  nulle  >ur  la  laliludode  l'âloile;  i 
rflelie  rcporlaal  toulenliur.sur  la  longiliide,  doit  l'augmcHter  d'une  qa 

^'    La  première  condiiion   rclaliic  à  la  latiludo  eu  salxslaite  d'dl«- 

mémo,  puisque  coi  (X*  —  i')  =;  o.  L»  seconde  ftii;c  que  V"  aoit  poiilit. 
Ainai  la  direction  prupre  de  la  Tilesae  de  U  terre  doit  Ëlre  regardm  eonat 
poïiliio  au  p£rihéiie,  dam  nos  lormules,  et  parcooafquent  comiDC  negalin 
il  l'aphélie.  £a  effet,  ai  l'on  mil  les  coniéqui'ncos  de  celle  contention  nrh 
latitude  ou  sur  U  longitude  de  l'étoile,  dan9  les  tlivimeii  parties  de  rorUu. 
l'DDf  l'etempto  pnrliculior  que  nous  Toiiont  de  clioitlc,  on  les  trouvera  U». 
jours  coiirornieB  avec  ce  qui  doit  résulter  du  principe  mSme  do  l'aberratiaii 
loi  que  nous  l'aroni  eipliqiii:  dans  le  telle. 

9.  Si  l'on  voulait  oblcnir,  d'apriis  les  Tunnulei  préeédentei,  les  Tariationa 
correapondmiles  de  l'aEceniion  droite,  il  riudrait,  conrorniéRicnt  a  ee  qae 
nous  avons  dit  plus  haat,  emptojer  la  mËma  râleur  V  coa  X' pourli  ea»> 
(loaanLe  paroUAlo  aut  r;  mais  il  faudrait  substituer  V'eoi  Y'cos  «  po«rb 
composante  parallèle  a  ni/,  cl  VcoeVsin  u  pour  la  coiii|)osaDto  patallib 
nui  i;  ou,  ce  qui  revient  su  mAmc,  il  hudralt  substituer  ces  quantité n 
lien  de  V  cas  Y"  et  de  V  eoi  7,',  dam  let  formulas  générale»  (i).  Un 


^'  — V'IeoaX'iintf'oosa'+^nX'iln^Binis'cosig  —  sinX'eoa  J  im^yi 

■'fd'aoht  l'ascoosioa  et  la  déclintîion  vraies;  a  cld  sonl  l'asceDaion  droit* 
et  I*  Jëclliulson  apparente*.  Cet  eipresaioo*  rentreraient  dîna  las  praeë- 
denlea,  si  l'on  y  supposait  a  nul,  et  qu'on  y  changeAl  4  en  ',  et  d  en  1;  es 
qui  devait  en  effet  arriver,  puisque,  dan*  eetto  aupposition,  l'Equateur  coïn- 
cide avec  récllptiqne.  On  pourrait  mjmc  en  eënèral  le*  maître  lou*  une 
forme  auiai  simple  que  celle*  de  la  longitudo  et  de  la  lalitudo,  en  prenant 
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l«uz  angles  auxiliaires  Net  N'  tels,  qu^on  ait 

^       tanga'  _.,       sin  a' cosoi  — cotil' sin  w 

^^  cosft»  "  cosa' 

^siT  alors  elles  deriendroot 

V  sin  a' 

fl  =  o'  H „   .    ^  •  sin  (X'  —  N), 

cos  i'  sin  N  ^  ^ 

.       „      V.  sin  d' cos  a'  ,„„       .., . 

<£=<*' s; •  COS(X*—  «')v 

COS  N  ^  ' 

Il  ne  reste  plus  qu''à  déterminer  X',  c^est-à-dire  Pangle  que  la  tangente 
de  Torbe  terrestre  forme  avec  la  ligne  des  équinoxes  à  un  instant  quel- 
conque. 

Or,  si  Ton  rapporte  Péquation  d'aune  ellipse  à  des  coordonnées  rectangu- 
laires x'y  jr'  parallèles  à  ses  axes  a  et  b,  et  dont  Torigine  soit  au  centre  de 
Pellipse,  fangle  formé  par  la  tangente  de  Tellipse  avec  le  grand  axe  que  je 
suppose  6tre  celui  des  x,  aura  pour  tangente  trigonométrique 

Q  Voyez  Géom,  Ânalyt,,  6*^  cdit.,  p.  335.  )  Nous  nommerons  cet  angle  n.  Pour 

appliquer  cette  expression  au  cas  qui  nous  occupe,  il  faut  mettre  Torigine 
coordonnées  au  foyer  de  Tel iipse  et  y  introduire  l^anglep  —  u,  formé 
le  rayon  Tecteur  /-  avec  le  grand  axe.  Nommons  de  plus  e  le  rapport  de 

1  ^excentricité  au  demi-grand  axe,  comme  nous  Tavons  supposé  plus  haut, 

tious  aurons 

^« y*  

cl*où  Ton  tire 

h*  =  a*  {i—e*)f    /"  — /•sin(i'  — tj),     x"  =  ac  4- r  cos  (f  —  ti). 

—  b^x" 
Au  moyen  de  ces  transformations,  la  quantité ^—jf  ou  tang  n  devient 

ss    ^ 

(i  — «•)  !  ae  -hrcoB  («'  — a) } 

lang  n  = : — ,  • 

**  r6in(p  —  a; 

Et  en  ▼  mettant  pour  r  sa  valeur ^ j—^ —  >  elle  prend  cette  forme 

"'  "^  I  -H  e  cos  {v  —  a 

très -simple 

e  -f-  cos  (  p  —  tj  ) 

lang  II  = ;~7-^ r—  • 

Si  rexcentricité  de  Tellipse  terrestre  était  nulle,  on  aurait 

c=o,     langn  =  —  cot(M  —  a) ,    • 


*. 
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Il  «B  00 -f>  I»  — •  tV*  ,       •  •'■«?.  * '^««iwLS*  ■! 

M«to  ptâMqm  rewantrliilé,  mum  être  nulle,,  est  eimèamueat  peim, lii 
lenr  de  «  seni  trâs-pea  dUMrenle  de  celte  qmiiitité*^  JM^Xf*>|îl<iift!iW^ 
en  eorte  qa^on  ait 

«  et  II» -M»  — .  «r  —  N^  I 
eeqtddoane 

"■*  ei«(i»— «r)-^efli(p— «r)teiqr*' 

«  deai  ftéqwiidtt 
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itiSu^  w'^  eomme  oom  ÎHiTloiie  [prém,  te  trouve  tiêft-9itil,|4|l ..  , 
qoéripieeDtricUé.  Dtns  toot  let  ealoiU  de  PeWrMIoîiy  Û  ealilf  |ii< 
la  première  pniftàiiee  de  eefte  quantité.  On  peut  done  në^lfier 
tipllé  par  e  dans  le  dénomlnalenr;  e^qni  réduit  oe  dénominatianràraiM; 
On  peat  aoiil  enliititver  à  tany  «'  le  rappcrt  du  petit  aie  a'  an  n^eaiMt 

êft  iaechidei,  tfW'ihdtrêy* 

Atmonaora 

,  ■f=:«H'tin(f'^«r)» 

o^aimplameat 

ii'rs«tin(f»  — cr), 

en  lappoMDt  rezoentricîté  e  exprimée  en  secondes,  comme  nous  Tâfoos  bit 
souvent.  Par  ce  moyen,  nous  aurons 

n  =  go-l-i' — tj  —  n'=9o-f-«'  —  cr  — «sin(i'  —  w). 

n  est  Fangle  formé  par  la  tangente  de  Porbe  terrestre  avec  la  distance  péri- 
hélie. En  lui  ajoutant  Fangle  a,  formé  par  la  distance  périhélie  avec  lalipe 
des  équinozes,  la  somme  n  h-  a  exprimera  Tangle  formé  par  la  tangente  de 
Torbe  terrestre  avec  la  ligne  des  équinoxes,  que  nous  avons  prise  pour  an 
des  Jt'.  Cet  angle  n-Ha  sera  donc  justement  celui  que  nous  avons  nemaié 
X''.  Nous  aurons  ainsi 

X*  =  90-+-v  —  «  sin(*'  — tj). 

V  est  la  longitude  héliocentrique  de  la  terre,  et  ùt  la  longitude  hélioceatri- 
que  du  périhélie  de  Porbe  terrestre.  A  la  place  de  ces  quantités  il  sera  pin 
commode  dUntroduire  les  longitudes  géocenlriques  6  et  59 ,  du  soleil  etds 
périgéo  solaire,  qui  sont  immédiatement  données  par  les  Tables  astronomi- 
ques. Cela  est  extrêmement  facile;  car  les  lieux  apparents  du  soleil  et  da 
périgée  solaire  sont  diamétralement  opposés  sur  la  sphère  céleste  au  Hc« 
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réel  de  la  terre  et  do  périhélie  de  Torbe  terrestre  ;  de  sorte  qo^en  comptant 
les  loDgitodes  dans  le  même  sens  et  à  partir  dv  même  éqoiooxe,  eonuBe  on 
doit  toujours  le  faire,  on  a  eonatamment 

ersl^-l- l80<>,      f  =  W-Hl8oO, 

par  conséquent 

«'Sise— 180»,   0  =  ^  —  180»; 

ce  qui  donno  * 

X''=— 900-He  — e8in(e  — 5>), 
par  conséquent 

X  "  - 1' =  -  900 -+- e  - /' -  c  sin  (  e  —  p  ) , 

et  en  substituant  cette  valeur  dans  les  expressions  de  raborration  en  longi- 
tude et  en  latitude,  elles  deviennent 

/  — r^-YL.cosle-l'-esinfe  — p)l, 

C09  Jl'  *  ^  '^  '  ' 

A  =  À'  — VsinV.sinje  — Z'  — esîn(e  — p)}. 
On  aura  do  même  pour  Tascension  droite  et  la  déclinaison 

*»  =  « »    .    ^'COs{e  — W— gsin(e~p)    , 

cos d' sin N  «  ^         ^ '  )^ 

^2Î^' .  si n  {  e  -  N  '  -  e  si  n  { e  -  p  ) } , 


.        .,       Vsind'cosa' 


cos 

N  et  H'  étant,  comme  nous  Tavons  vu,  des  angles  auxiliaires  tels,  qu^on  ait 

^.      tsnga'       ^       «,,       sina'cosAi  — cotd'sinù 

tangN= — - — 7     tangN'= -, . 

**  cos  Al  ^  eosa' 

11  ne  reste  plus  qu'A  mettre  dans  ces  expressions,  au  lieu  de  V",  la  valeur 
que  nous  avons  trouvée  plus  haut,  c'est-à-dire 


ou  bien 


-,„           -     ,^    i-hecos(«'  — tï) 
\  *  =  20*,  a46  . ^ 

V    =  20",  246  •  ^     2_.'. 


e' 


En  substituant  cette  valeur  de  V  dans  les  formules  précédentes,  il  faut  se 
borner  à  la  première  puissance  de  Texcentricité  ;  ce  qui  réduit  le  dénomina- 
teur de  V*  à  Tunité.  Ensuite,  eu  se  bornant  toujours  aux  termes  de  cet  ordre> 
on  aura 

cos{e  — r— esin(e— p)|=cos(e-r)-f-tf.8in(e  — y)sin(e  — i'), 
sin|e-i'— «sin{e-f)  |  =  sin(e-  V)-e   sin(e  —  p)cos(e-  /'). 


38o  AsraoïroxiE 

Ceci  loppose  sealement  que  Ton  met  pour  e  sa  Talear  abtinite  OyOïGBii, 
«i  non  pas  la  rédaction  do  oettti  valeur  en  iecondea.  Les  termes  analopo 
de  rasoensiOD  droite  et  de  la  déclinaison  donneront  des  résultats  semblable- 
et  en  les  multipliant  par  i  +  «cos  (6 —  f  ))  on  aura  délinitiTement 

COS  A        \ 

Ass^'-ao^î^esin;'  |  sioCe -/')-+.  csin(p  -  Z')  j, 

rf=j.-''°''^fi"°f«*»'''l,in(e-N-)-H»«iD(p-V);. 

cosN'  (        ^  * 

A  quoi  il  faut  toujours  joindre  les  équations  auiiliatres 

-.       tans  a'               ...      sina'cosM  —  cot^sinca 
tang  N  =  — - — 9     tang  N'  =  • , 

"  COSft»  **  COStf' 

Au  reste,  nous  n''introdui8ons  ici  ces  angles  que  pour  montrer  I'*snalo^f 
des  formules  qui  appartiennent  à  Péquateur  et  à  Técliptique  ;  car,  poor  les 
calculs  numériques ,  il  sera  souvent  plus  exact ,  et  presque  toujours  aussi 
simple,  d'employer  immédiatement  les  valeurs  de  a  et  de  <l,  après  en  avoir 
éliminé  N  et  N'.  On  aurait  alors 

ao*.  246  (  \ 

a  =  a' 2-~-  I  cos  ta  cosa'  cos  6  -+-  sin a'  sin  6  J 

20",  2I16  .ei  ,  .     .      f   •        I 

i-i- —  J  cos  w  cos  a'  COS  0  -h  sina'  sin  0  J  » 

cosa*        (  ^  ^  1 

d=z€t  —  20"^  246  j  sin  d' cos  a'  sin  6  —  sin  a'  êind'  cos  61  cos  6  -t-  cos  d*  sin  ««  cos6  ' 
—  ao%  34^ .  «  l  sio  d'  co9a^  COS9  —  sin  a'  sin  df  cos  u  cos  f  +  cos  «f  siD  *»  001  ;| 

On  pourrait  encore  décomposer  les  produits  de  sinus  en  sommes  et  es 
différences  ,  comme  nous  avons  fait  pour  la  nutation ,  dans  le  IV*  ToluBe, 
pag.  4^3.  C'est  même  ainsi  que  l'on  opère  ordinairement ,  quand  on  vest 
réduire  la  formule  en  Tables.  N^oublions  pas  que  f  est  la  longitude  da  péri- 
hélic  de  l'orbe  solaire,  et  que  l'on  avait  au  commencement  de  181 1 

9=27^4o'a4\  • 

Cette  longitude  augmente  chaque  année  de  61^9  de  la  division  sexagésimale 
ou  de  191^,067  de  la  division  décimale,  comme  nous  l'avons  démontré  daa$ 
•       le  IV®  vol.,  pag.  449  ®^  ^^i. 

10.  Les  positioos  apparentes  du  soleil,  telles  qu'on  les  observe, sont  elles* 
mômes  affectées  des  effets  de  l'aberration ,  et  il  faut  les  en  dépouiller  pour 
avoir  les  lieux  réels  de  cet  astre.  Rien  n'est  plus  facile  d'après  les  formuln 
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précédeoles  ;  car  le  soleil  est  un  astre  dont  2a  latitude  est  nulle ,  et  dont  la 
loi){»itude  est  égale  à  6.  En  introduisant  ees  modifications  dons  nos  forinules, 
elles  donneni 

1  =  /'  — !io%346|i+<;co6(f-e)|. 

1 1 .  Les  résultats  que  nous  venons  d^obtenir  vont  nous  faire  connaître  Tor- 
bito  décrite  chaque  année  par  le  lieu  apparent  de  Pétoile  autour  de  son  lieu 
moyen.  Cette  orbite  étant  très-petite ,  noas  opérerons  ici  comme  pour  Tel- 
lipse  de  nutalion  ;  nous  la  projetterons  sur  la  surface  concave  du  ciel  comme 
sur  une  surface  plane,  et  nous  rapporterons  ses  points  à  deux  coordonnées 
rectangulaires,  ayant  leur  origine  an  lieu  moyen  de  Tastre  ;  ces  coordonnées 
seiont  les  différences  de  latitude  }.  —  Jl',  /  —  1',  et  les  différences  de  longitude 
reportées  à  la  hauteur  du  lieu  moyen  de  Pétoile ,  c^est-&-dire  (I  —  /'  )  cos  X'. 
£n  nommant  les  premières  Y ,  les  secondes  X ,  comme  nous  Pavons  fait 
alors,  nous  aurons 

X  =  —  ao%a46  |  cos  (e  -  i'  )-He  sinCç»—  V)  |  , 

Y=  — 20%246sinr  |sin(e  — r)-+-esin(ç^  — r)j. 

Dans  ces  équations  la  longitude  p  du  périhélie  peut  être  supposée  con- 
stante pendant  Pintcrvalle  d^uno  année;  car  la  variation  de  61'', 9  qu'acné 
éprouve  n''est  pas  sensible  sur  le  résultat,  à  cause  du  très-petit  facteur  e  qui 
multiplie  le  terme  où  elle  entre.  Ainsi,  en  éliminant  la  longitude  6  du  soleil, 
on  aura  Péquation  de  Porbite  demandée.  Il  est  visible  que  cette  équation 
Kcra. 

j^  -+-  ao%a/46.esin{f  —  r)|'  ^  |  X  -h 20% a46  .  c  cos ( ç?  -  V  |«  =  I20V46  |» 

ou  bien 

',a46.esînA'sln(p— /')|•-^sin•Jl'|x-f■ao^ï^6.fcos(ç?  — r|«={ao%îi46|«sinU' 

Cette  équation  est  celle  d^une  ellipse  qui  est  rapportée  à  des  coordonnées 
parallèles  k  ses  axes,  mais  dont  le  centre  n^est  pas  au  lieu  moyen  de  Pétoile. 
Si  Ton  appelle  \',  Y'  les  coordonnées  rapportées  au  centre,  on  aura 

Y'=Y-H2o'',îi4«  .  esin  A'  sin(9  — T),     X'  =  X-|-QO%a46  .  e  cos  (ç>  -  /'), 

et  ensuite 

Y'«  -h  X"  sin*  y  =  I  îo%  îi4fi  I  •  sin»  i' . 

Quand  Y' =  0,  on  a 

X'  =  ao%346; 

c'est  le  demi  grand  axe,  et  Pon  voit  quUl  est  parallèle  à  Pécliptique. 


r 

e'Bïtlodelni  polit  a.B:  il  osl  langeul  nii  cofelo  do  laliludo. 

On  Toil  auaii  que  le  ei!ntro  de  l'ellipae  oa  coïncide  pu  ton 
lieu  luojcn.  La  différence  depoud  de  l'etseolricitË  de  l'orbe 

là  bit 
terretln 

ntli 

.IfV 

M%  046. ■■  «in  i' "">(?-''). 

dans  1c  sens  da  Y  ou  de  In  laliludo  ;  et  à 

*.-,ai6.eco»(ï-i'). 

.ttai  la  >ieT»  des  X  ;  ce  qui  donne  *ur  la  toasUode 

^lO'.aJQ.eeo.tf-/') 

co.  y 

■■  de  U  lililuda  de  1' 

Lo  petit  aie  de  rsilipte  s'évanouil  quind  i'  e»t  nul,  c'e9t-ii-direp(i«ll 
étoiles  ailiièei  dnnB  le  plan  mËmi'  de  l'écliplîque,  el  alors  Pellipsete  etu^ 
en  une  portion  de  ligne  droite.  Ccet  k  fort  peu  fret  le  cai  rlH  l'ellifi))  é 
Regului,  comme  doub  l'arons  tu  par  les  obscrtation*. 

Au  conlrairo,  si  Ji'  =  r)D<i,  l'ellipse  le  change  en  unocircontÊreacedeecrd^ 
dont  le  rajona  encore  cette  mAnie  valeur  m",  1^6;  c'est  ce  qui  eTrirenpo* 
uneétoileiiluoeau  p6la  même  de  l'ecliptiquo.  Dans  tous  les  cai  le  grtalitl 
do  l'ellipse  est  invariable]  et  quelle  que  «oit  la  position  de  l'éluile,!!  est^l 
A  4o"i  49^'  ^  second  aie  seul  dépend  de  celle  posllion,  el  varie  proportl* 
nellcment  an  sinus  de  la  latitude.  Telles  sonl  la  oatare  et  les  dimonsima* 
la  eourbo  apparente  qua  décriïctil  annuellement  les  étoiles,  par  l'eflél  il 
l'aberration  que  produit  le  meoiemcnl  de  lo  terre  dans  son  or)]ite. 

i8.  Le  mouTemenl  de  roUtion  diurne  produit  inssi  dans  U  poaltloaJa 
astM*  nue  petite  aberration,  qu'il  est  nécessaire  d'éraluer,  n«  Rlt-ca^i^A 
de  s'auurer  qu'elle  est  insensible. 

Il  est  d'abord  trés-racila  d'en  tronTer  l'etpr«saioD  géotn\«  d'aptti  Mt 
formules.  En  afièt,  soit  V  la  Titesae  de  rotation  de  l'obserrataur  awsM 
parallèle.  Celte  rlleue  «tant  parallèle  k  l'éqnateur,  il  est  seoiïbte  qallftri 
adopler  ici  nn  spiènia  de  coordonnées  qui  ae  rapportent  h  raseeasloa  M* 
et  iladécIlDaiaon.  Soient  donc  X'jT",  Z' les  angles  formés  parla  TlkMi 
V  arec  les  troïa  airs  rectangulaires  menés  i  l'éqniDoie  du  prlnlemft,  i 
90  degrés  d'ascension  droite,  et  au  pdle  boréal  de  l'équslaur,  on  aond'sbM' 
Z"  =90",  pufsqne  la  tilcsse  V  est  parallèle  k  l'équalour,  par  cooséfsM 
00*1"=  sinX".  Ainal,  en  n'ayant  tgard  qu'à  catts  oaase  d'abarratlea,  ki 
Tormulcs  générales  (i)  donneront  ici  comme  dans  la  pag.  3;5, 

il  =  (f  -  V  ato  *  .  «Pi  {  X- —  «' ).. 
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Mainlenani,  si  l'on  nomme  A  rasoentioD  droite  du  lénilh  de  l^obserrateur, 
Si  -t-  D  M  déelinaîBODy  topposée  boréale,  on  aura 

X'^rirgoo-hA; 

sar  la  TÎtasae  V"  étant  dirigée  suiTant  la  tangente  de  la  conrbe  que  déerlt 
robservateur  y  eat  perpendicnlaire  au  rayon  du  parallèle  sur  lequel  11  ae 
trouve.  Or  ce  rayon  fait  toujours  Tangle  Tariable  A  arec  Taxe  des  x;  et  ce 
résultat  est  analogue  à  la  valeur  que  noua  avons  trouvée  pour  X'' dans  l'ellipse 
terrestre^  pag.  378.  Substituant  dans  les  formules  précédentes,  II  vient 

cosa' 
'     rf  =  if  -i-  V"  sin  d' .  sin  (  A  —  a'  ). 

Dans  ces  expressions  A  —  a'  est  Tangle  horaire  de  Tastre  compté  du  méridien 
supérieur  et  d^occident  en  orient.  Il  ne  reste  plus  qu''à  évaluer  Tintensité  de 
la  vitesse  V.  Pour  l'obtenir,  il  faut  la  comparer  avec  celle  du  mouvement 
annuel. 

La  rotation  de  la  terre  s'achève  en  un  jour;  et  son  mouvement  dans  son 
orbite  se  fait  en  un  an ,  c'est-à-dire  en  365^,25.  Dans  Tintervalle  d^un  jour, 
chaque  point  de  l'équateur  terrestre  décrit  une  circonférence  de  cercle  dont 
le  rayon  est  égal  au  rayon  de  cet  équateur,  o'est-h-dire  à  ârrrï  i  ^^  prenant 
pour  unité  le  rayon  moyen  de  l'orbite  solaire.  Ainsi,  en  négligeant  l'excentri- 
cité de  cette  orbite,  ce  qui  n'est  ici  d'aucune  conséquence,  la  vitesse  annuelle 
de  la  terre  est  à  celle  de  sa  rotation  diurne  à  Téquateur ,  comme  le  péri- 
mètre de  l'orbite,  divisé  parle  temps  employé  à  le  parcourir,  est  à  la  circon- 
férence de  l'équateur  divisé  par  le  temps  de  la  rotation ,  c'est-à-dire ,  comme 

ou  comme  i  :    ^  *  ^  ;  d'oà  11  est  facile  de  conclure  que  la 


365, a5  •  03578 •  33578 

vitesse  de  rotation  à  l'équateur  est  environ  la  G5*  partie  de  la  vitesse  an- 
nuelle. Or,  nous  avons  trouvé  que  celle-ci  était  représentée  par  ^o",  0^6,  en 
représentant  la  vitesse  de  la  lumière  par  le  rayon  réduit  en  secondes.  La 
vitesse  de  rotation  de  là  terre  sera  donc  65  fois  plus  petite,  c'est-à-dire  égale 

20*  3^6 
à  — ^-!~  00  0^3"  »  environ  un  tiers  de  seconde  sexagésimale.  Telle  est  la 

valeur  de  V  à  l'équateur.  Mais  cette  valeur  diminue  proportionnellement 
au  cosinus  de  la  déclinaison  du  parallèle  sur  lequel  l'observateur  se  trouve; 
c*est-à-dire  que  si  cette  déclinaison  est  D,  la  vitesse  de  rotation  devient 
Vcos  D,  ou  o%3i  I  .  cos  D.  Ainsi,  en  substituant  cette  valeur  dans  l'expres- 
sion de  a  et  de  d^  on  aura 

„  ^        cosD  .  co8(A  — «') 

4I  =  a'H-o'',3ii  . — -i t 

cos<r 

d  =  ii'-f-o'',3ii  .cosDsind^.sin(A-.4i'). 

D'après  ces  expressions,  on  voit  que  l'aberration  en  ascension  droite,  pro- 
duite par  la  rotation  de  la  terre,  est  la  plus  grande  possible  à  l'instant  do 
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passage  des  astres  au  méridien,  parce  qu^alors  Tangle  horaire  A  —  n'est  ni 
Dans  ce  cas,  l^aberration  en  déclinaison  produite  par  la  même  caaie  crt 
nulle  aussi.  Cela  devait  être,  puisque  la  vitesse  de  rotation  étant  alors  per- 
pendiculaire au  plan  du  méridien,  ne  peut  altérer  que  Tascension  droitet  Ai 
contraire,  quand  Tangle  horaire  A  —  a'  est  de  six  heures ,  TefTet  de  la  lal^ 
tionsur  Tascension  droite  est  nul  et  se  reporte  tout  entier  sur  la  déeliaaiioa. 
Aussi,  dans  ce  cas,  la  vitesse  de  Pohservateur  devient-olle  perpendiodaiN 
an  méridien  de  Tastre. 

Pour  une  même  valeur  de  Tangle  horaire,  Taberratlon  en  aseansion  droitt 
augmente  en  même  temps  que  la  déclinaison  de  Tastre.  Afin  d^en  apprccier 
les  eflets ,  prenons  pour  exemple  la  polaire.  Sa  déclinaison  moyenne,  n 
i«r  janvier  i8i  i,  ctait  88^  iS'  i'',  ce  qui  donne 

o",  3ii  -     -o^ 

cosa'  ^ 

Telle  serait  Taltération  produite  sur  Pascension  droite  de  la  polaire  dos 
son  passage  au  méridien,  à  Téquateur  même,  où  I)=:o.  Cet  effet  moôX 
moindre  sur  un  parallèle  plus  rapproché  du  pèle;  par  exemple,  k^^âtpii 
de  latitude,  on  aurait  D  =  4^*  ;  par  conséquent 

cos  D  =  -—  » 


ce  qui  le  réduirait  à 


10%  1845 


ou  7^,4. 


A  Taris,  ce  serait  6^,9  ou  0^,4^  ^^  temps  sexagésimal.  Ces  corrections  soBt 
cxtrômement  petites;  mais  pourtant,  puisqu'elles  sont  certaines,  il  Tant  y 
avoir  égard  dans  les  observations. 

15.  Il  ne  nous  reste  plus  qu'à  considérer  la  partie  de  Taberration  produite 
par  le  mouvement  propre  des  astres  qui  lancent  ou  qui  rênéchisscnt  la  la- 
mière.  Pour  cela  il  faut  évaluer  la  vitesse  de  ce  mouvement  et  sa  direclicn. 

Pour  les  planètes  qui  se  meuvent  dans  des  ellipses  très-peu  excentrique»* 
comme  la  terre,  la  vitesse  est  facile  à  évaluer;  son  expression  est  semblable 
à  celle  que  nous  avons  trouvée  plus  haut  relativement  à  la  terre  :  rcprésa- 
tons-la  de  même  par  V.  Soitr  le  rayon  vecteur  héliocen trique  de  la  pla- 
nète, et  <'  le  temps  que  In  lumière  emploierait  à  le  parcourir.  Nommons  s' 
Tangle  décrit  par  ce  rayon  autour  du  soleil  pendant  le  temps  t',  L'elliptt 
étant  très-peu  excentrique,  Tare  de  cercle  r'a'  représentera,  à  très-peu  \nh, 
l'arc  décrit  par  la  planète  sur  son  orbite;  et  le  rapport  de  sa  vitesse  à  cdW 


I 


r'x' 


de  la  lumière  sera  —7-»  ou  simplement  a'.  Or,  en  nommant  c'  le  rapport  de 

Texccnirictlé  de  Pellipsede  la  planète  à  son  demi  grand  axe  a',  et  désignant 
par  T'  le  temps  de  sa  révolution  sidérale,  on  aura  ici,  comme  pour  la  lent. 
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I>e  plui,  «i  nous  repréBenlons  par  a  le  demi  grand  axe  de  Torbe  terrestre 
qne  la  lumière  parcourt  en  8'  i3'',  le  tempe  <'  qu^elle  emploie  à  parcourir  le 

rayon  Tectear  r'  sera  proportionnellement  égal  à  8'  i3'  •  —  ;  ce  qui  donne 

«^      8'i3"'.aira'«v^i--e'«   . 

V  = ZPr 

Il  faut  rliminer  r'  au  moyen  de  Téquation  de  Tellipse.  Or,  si  Ton  nomme 
v'  et  o'  les  angles  formés  par  le  rayon  Tecteur  et  la  disunce  périhélie  avec 
une  droite  fixe  menée  sur  le  plan  de  Porblte  y  et  que  nous  supposerons  être 
la  ligne  des  nœuds  de  la  planète,  on  aura 


i-he'cos;(»»'  — a')' 
ce  qui  donne 

8' 13".  awa' { H-e'cos(«''— a')  I 


¥"  = 


T'v^rr 


c'« 


En  nommant  T  la  résolution  sidérale  de  la  terre ,  nous  avons  trouvé  plus 
haut 

Tg =  ao*,a46; 

par  conséquent,  si  nous  en  tfrons  la  valeur  du  facteur  constant  air  .  8'  13", 
Texpression  de  V"  deviendra 

a'TJn-^cosCj»'  — a')} 
V  =  ao*,  246 ï ,  -' . 

On  peur  encora  la  simplifier:  car,  diaprés  la  troisième  loi  de  Kepler,  on  a 

T*  _«^ 

ce  qui  donne 

T'  —      i* 

a'* 

T 
En  subsiituant  cotte  valeur  de  »»  et  prenant  le  demi  grand  axe  «  de  Torbe 

terreetro  pour  unité  de  distance,  Texpression  de  V  devient 

ti-heeos(i^  — a')) 
V''=ao%a46^ .  — -. 

T.  V.  a5 
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Nous  sommes  parvenus  h  cette  expression  en  supposant  Tellipse  très-pM 
excentrique  ;  aussi  n*est-elle  quHipproeliée.  Si  Ton  clierchait  la  Talearrifoi- 
reuse  do  V  «Taprèt  les  formules  du  mouTement  elliptique  données  daai  b 
pflg.  44^  ^^  ^^*  Tolume,  on  trouverait 

}i-+-îie'cos(»^  — a')-he'»|ï 
V  =  ao%  ai6 .  L . 

Cette  expression  rentre  dans  la  précédente,  lorsqu^on  développe  le  as* 
mérateur  en  série  et  qu^on  se  borne  à  la  première  puissance  de  e'.  Mais  S 
est  nécessaire  de  lui  conserver  cette  généralité  pour  pouvoir  rappliqaarsn 
ellipses  les  plus  excentriques ,  et  même  aux  paraboles  que  les  comètei  éé> 
erivent.  Dans  ce  cas  il  faut  considérer  que  la  quantité  a' (i—e")  «tU. 
moitié  du  paramètre  de  Porbite.  Ainsi,  pour  appliquer  la  formulée  uoeco* 
mète,  il  faut  regarder  a'  (i  —  c'*)  comme  une  quantité  finie  égale  au  deai- 
paramètre  de  la  parabole  décrite  par  la  comète,  et  supposer  ensuite  e'  =  it 
puisque  les  deux  axes  deviennent  infinis  quand  la  parabole  dégénère  es 
ellipse,  ce  qui  rédoit  leur  rapport  à  Punité.  (Voyez  Géom.  analy\.,  pag.  itt.] 
Si  Ton  nomme  D' la  distance  péribélie  <le  la  comète,  qui  est  égale  ao  qsiri 
du  paramètre,  on  aura 

en  substituant  cette  valeur,  et  faisant  ensuite  «'=  i,  Texpression  de  V 
devient 

{  2-+-acos(V'— a')  jï 


V''=îio",a46 


v/aD' 


ou 


t<-«  M       //»      2C09i(^'' — u' ) 

V  =  ao*, 346  . *;  ' ; 

c'est  rcxpression  de  la  vitesse  pour  les  comètes. 

Avant  d'aller  plus  loin,  faisons  ici    une  remarque  iniportanle.  Lorsque 
nous  avons  cherché  la  dircrtîon  apparente  dos  rayons   lumineux  dans  Tir- 
ticle  162,  en  composant  la  vtle^ise  propre  de  lu  h^mière  avec  les  vitesses  de  U 
terre  et  do  Taslro  que  Ton  observe,  nous  avons  vu  qu'il  fallait  prendre  celle 
dernière  dans  su  direction  naturelle,  et  celle  de  la  terre  dans  une  direction 
opposée.  En  conséquence,  comme  la  terre  et  les  planètes  tournent  autour 
du  soleil  dans  le  même  sens,  d^occident  en  orient,  il  faut,  puisque  la  viles*»- 
de  la  terre  est  positive  dans  nos  formules,   considérer  celle  des  planètes 
comme  négative;  ou,  si  Pon  veut  s'énoncer  d'une  manière  plus  générale,  il 
faut  que  nous  regardions  comme  négatifs  tous  les  mouvemenU  propres  <t- 
rects,  et  comme  positifs  tous  les  mouvements  rétrogrades. 

Connaissant  ainsi  l'expression  delà  vitesse  dans  chaque  point  de  Porbite, 
calculons  maintenant  sa  direction ,  qui  coïncide  toujours  avec  la  tangente 
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àê  IVirbite.  SI  c«lle-ei  est  une  ellipse  peu  eiceniriqnc,  eomme  cola  a  lieu 
pour  les  planètes ,  Pangle  que  sa  tangente  forme  aTec  une  ligne  fixe  menée 
dans  le  plan  de  Torbite,  peut  être  développée  en  série,  comme  nous  Pavons 
fait  pour  la  terre,  pag.  378.  Par  exemple,  si  nous  nommons  c'  et  v'  les  angles 
formés  par  le  rayon  Tecteur  bélioeentrtqne  de  la  planète,  et  par  ta  distance 
périliélie  avec  la  ligne  des  nœuds  de  Torbite,  l'angle  formé  par  la  tangente 
de  relllpee  avec  le  grand  axe  sera 

go» -h  V  —  ©*  —  e  si  n  (  »»' —  t»  '  ) , 

en  snpposant  toujours  que  Ton  se  borne  à  la  première  puissance  de  Pexcen- 
trieilé.  Si  Ton  igoute  à  ce  résultat  Pangle  a'  formé  par  la  distance  périhélie 
avec  la  ligne  des  noBuds  de  la  planète,  la  somme  que  nous  désignerons  par  N 
sera  Pangle  formé  par  la  direction  de  la  tangente  aTec  cette  même  ligne  des 
ncBoda.  On  aura  ainsi 

N  =90® -*-*»'  —  esin  {v'  —  a'). 

Il  flknt  maintenant  déduire  de  ces  données  les  cosinus  des  angles  X",  Y",  Z" 
formés  par  la  tangente  avec  les  trois  axes  des  coordonnées.  Or,  cela  est  très- 
lacile.  En  effet,  Pangle  N  est  mesuré  sur  le  plan  de  Porbite.  Supposons  que 
ce  plan  fksse  avec  Pédiptique  un  angle  I.  Alors  on  pourra  regarder  N 
comme  lliypoténuse  d^on  triangle  sphérique  rectangle,  dont  un  des  côtés, 
celât  qoi  est  opposé  à  Pangle  I,  sera  Pinclinaison  delà  tangente  sur  le  plan 
de  Pécliptiqne,  ou  90^  — Z';  et  Paulre,  que  nous  nommerons  N%  sera  la 
projection  de  N  sur  le  même  plan.  Alors,  par  les  principes  de  la  trigono- 
métrie sphérique,  on  aura 

cos  Z''  =  sin  N  sin  1 ,      Ung  N'  ^  ung  N  cos  I . 

Si  à  IVngle  N'  nous  igoutons  la  longitude  iiéliocentrique  du  nœud  de 
Porblte,  représentée  par  n,  la  somme  N'  +  n  sera  Pangle  que  la  projec- 
tion de  la  Tilasse  anr  Pédiptique  forme  avec  la  ligne  des  éqoinoxes,  et  Pon 
aura 

,«,,        .       tongW-f-tangn 

tang  (N'  -h  n)  = ~ ^f .  » 

"^  '      I— tang  N' tang  ir 

ouUan 


tang  N  cos  1 -h  tang  « 


tang M  tang; 

Otf  en  général ,  quand  la  projection  d^une  ligne  droite  sur  le  plan  des  xjr 
fiiit  an  angle  «  aTee  Taxe  des  x,  on  a,  par  les  formules  de  la  Géométrie  ana- 

cos  Y* 

«7  =  tang  «. 

cosX* 

En  joignant  à  ces  résoltaU  Péquation  de  condition  qui  existe  toujours  entre 

25. . 
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les  carrés  des  cosinus  dos  trois  angles  X',  Y",  Z",  on  aura  dans  le  cas  tcluel 

cos  Z"  =sinN  sio  I, 

cos  'ï''  =  cosX''ian|;(N'-f-ii), 

«08«  X"  H-  COS»  Y"  -t-  cos»  Z"  =  I . 

Les  deui  dernières  donnent  d^abord 

co8«  X"  -¥■  COS»  X"  lang'  (  N'  4-  n)  =  sin»  Z', 
ou  bien 

cos»  X*  =  sIn»  Z"  COS»  (  N'  -h  II)  ; 

d^où  Ton  tire 

cos  X"  =  sin  Z"  COS  (  N' H- n  ) , 
et  ensuite 

cos  Y"  =  sin  Z"  sin  ( N'  -h  n  ) . 

Or,  on  a  en  g<^néral 

cos(N'H-n)=  , 

\^n-lanc»(N'-*-ii) 

.    /twi        X            tang(N'-hii) 
■in(N'->-n)  =  -- g-^  ^ 

yi-t- tang«(N'-hn) 


Substituant  pour  tang(N'  +  ii)  sa  Talcur,  et  réduisant  le  dénominatenri  od 
trouve 

.  ...         .       cos  n  —  tang  N  sin  n  cos  1 
cos  CN' -+-«)  = "  — , 

y  I  -h  lang»  N  cos»  1 

.     ,  ^-,         .       BÎn  n  —  lang  N  cos  n  cns  I 

sin  (•^'  -4- 1»)  — —'- 

^1  -f-  lanp'N  cos'  1 
Or 


'       / nr TT      v/cos' N -h  sin»  N  008»  £       y^i  -  sin»  N  sinM       sin// 

V^i-t- lang» N  cos*  1  =- =.i = -; 

'  ^  cos  N  cos  N  cos  N 

par  conséquent 

cos  N  cos  n  —  sin  N  sin  n  cos  1 


co8(N'-f-n)  = 
sin  (K'-t-  n)  = 


sinZ" 
cos  N  sin  «  -4-  sin  N  cos  n  cos  [ 


Enfin ,  en  substituant  ces  valeurs  simplifiées  dans  les  expressions  de  cos  \' 
et  cos  Y",  on  trouve 

cos  X"  --  cos  N  cos  n  —  sin  N  sin  n  cos  1 , 
coH  Y"  r=  cos  N  sin  n  -^  -  siij  N  cos  n  cos  1 , 
cosZ"  =■-  sinN  sin  I , 
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Tolears  qui  salUfont,  en  effet,  à  la  coodiiion 

co«*  X"  -+-  cos'  Y"  -4-  coi«  Z"  =  I , 

comme  ou  peut  s^en  assurer  facilement. 

14.  Bappelons-nons  maintenant  que  les  expressions  générales  de  Paber- 
ration  en  longitude  et  en  latitude,  trourées  dans  la  pag.  371 ,  étaient 

/=  /'H (  cosTcosY*  — sini'cosX"!  ; 

cos  i'  !  )' 

i=i'  — V''{8inycosrcosX''H-sin;'sinrcosY''— cosJl'cesZ"}. 

Je  n'en  rapporte  qu^un  seul  terme,  parce  que  tous  les  autres  sont  de 
même  forme.  En  substituant  dans  ces  expressions,  pour  cosX",  cos  Y'', 
cosZ",  les  valeurs  que  nous  venons  d^obtenir,  elles  prennent  la  forme  sui- 
vante : 


i=  i'H jcosN  sin(n  —  V)  ■+-  sinNcosI  cos  (n  —  l')  | , 

;^' _  y  I  sin  ;' cos  N  cos  (n  —  2')  —  sin  r  sin  N  cos  1  sin  (n  — /')  —  cos  ;' sin  N  sin  1 1. 


Il  est  facile  de  vérifier  ces  expressions;  car,  en  supposant  rinclinaison  I 

Dolle,  ainsi  que  À',  ce  qui  est  le  cas  d^une  planète  qui  parcourrait  le  plan  de 

^''éciiptique ,  on  doit  retomber  sur  les  résultats  que  nous  avons  trouvés  pour 

le  mouvement  apparent  du  soleil.  En  effet,  dans  ce  cas,  elles  se  réduisent  aux 

suivantes  : 

/rrrr-t-ysinCN-i-II-r), 

Ji  =  o; 

et  comme  alors  N+  n  est  Tangle  formé  par  le  rayon  recteur  héliocen trique 
de  la  planète  avec  la  ligne  des  équinoxes,  angle  que  nous  avons  désigne  pré- 
cédemment par  X**  dans  les  formules  (a)  de  la  pag.  375,  on  voit  qu''en  effet 
ces  expressions  s'accordent  avec  celles  que  Ton  tirerait  des  équations  (a) 
pour  Paberration  du  soleil. 

Relativement  aux  planètes,  rinclinaison  I  n*est  pas  nulle;  mais  elle  est, 
en  général,  peu  considérable.  H  y  aura  donc  de  Parantage  à  se  rapprocher  du 
cas  précédent,  et  Ton  y  parviendra  en  introduisant  i  — 9sin^|l  au  lieu  de 
cos  I;  ce  qui  réunira  tons  les  termes  indépendants  de  1  en  un  seul.  On  aura 
de  cette  manière  : 

I  —  r  H- J5i^  J  sîn  |n -hn  - /' j  —  2  sin*il  sinN  cos  (n  -  f)! , 

y—VjsinrcosCNH-ii-r)— cos;'sinNsînI-hasinJl'sinNsin';isin(»i— r)l, 
Il  ne  reste  plus  maintenant  qu'à  substituer  pour  Y"  et  N  leurs  valeurs, 
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qui ,  en  se  bornant  h  la  première  pnitaaoce  de  rexeentriciléy  sont 

Je  donne  à  V  le  si^e  négmUf ,  parée  que  le  mouTemenl  des  planètes  en 
direct.  En  substituant  d'abord  la  râleur  de  Tangle  N  sous  les  signes  detioas 
cl  de  cosinus,  nous  aurons 

8in(N-t-»-  /')  =  cos  (»''-hn— r)H-e'8in(i^'— o')sin{p'-|.n-r), 
cos  ( N  -h  «  -- /' )  =  —  sin  (v'-Hii  — /')  -H  e' sin  (v'  —  o')  cos  ( f'-t-«  - T), 

sio  N  =  cos  r'H-e'eiBCi^— cr')sia»^, 

cosNss:  — 8ilii»'H-c'8ln(p'  —  tj')co8i»'. 

Ensuite,  effectuant  la  multiplication  par  V,  il  Tiendra 

/—  /'  _  22!j1^\         cos  (•''-h»  —  /')  —  asin'il  .  cos(ii  —  f  )coti'' 
cos  V^  I  -H  e'  cos  (g'-h  n»  T  )  —  ac'  sIn*  J  Icos  {«  —  f)  eoso' 

Iai  n  >' si  n  (  i»' -f- M  —  I' ) -+- cos  A' sio  I  cos  1»' 
—  a8inJl'8ln«iIsin(«  — /')cosi^' 
-f- c' sin  /  sin  (or' -+- n  —  r  ) -h  e*  cos  y  si  n  1  cos  c^ 
^ae'sinA'sin"|l8in(ii  — r)cosix' 

Telles  sont  les  valeurs  des  aberrations  que  le  mouTemeot  propre  des  pla- 
nètes produit  sur  leur  longitude  et  sur  leur  latitude  géooentriques  vrsiei, 
représentées  par  V  et  X'.  Dans  ces  formules,  v'  et  t/  sont  les  angles  fonaè 
par  le  rayon  vecteur  héliocon trique,  et  la  distance  péribclie  de  la  planète^ 
avec  la  ligne  des  nœuds  de  rorbitc;  n  est  U  longitude  héliocenlrique  du 
nœud  ascendant.  Si  Tun  suppose  rinclinaison  I  égale  à  zéro,  ainsi  que  î'i 
ce  qui  est  le  cas  d^une  planète  qui  se  mouvrait  dans  le  plan  de  réclipiiqoe) 
Taberration  en  latitude  devient  nulle,  comme  cela  doit  être;  faberration  es 
longitude  se  réduit  à  ses  detix  premiers  termes.  De  plus,  Forbite  colncidaoi 
avec  Pécliptique,  u'-i-n  devient  la  longitude  hélioccntriquc  de  la  planète, 
a' +11  est  colle  de  son  périhélie;  et  enfin,  en  supposant  a'  =  i,  on  retroure 
les  résultats  que  nous  avons  obtenus  plus  haut  pour  Fabcrration  en  loDgi- 
tude  due  au  mouvement  apparent  du  soleil. 

i^.  Les  formules  générales  que  nous  venons  de  trouver,  pag.  SSq,  s^appU- 
queront  également  aux  comètes;  il  suffira  d'y  mettre  pour  X"  etN  Icsvaleuri 
qui  conviennent  a  la  parabole.  Nous  avons  déjà  formé  la  valeur  de  X"  dans 
la  pag.  386;  quant  à  coHc  de  N,  il  faut  se  rappeler  que  dans  la  pag.  377  noiu 
avons  trouvé  Pcxprossion  générale  de  Tangle  formé  par  la  tangente  de  Tel' 
lipse  avec  le  grand  axe.  Cet  angle,  qui  est  précisément  N  —  zs',  était  doooc 
par  réqualion 

_,  ,,  r   +-  C08(t''—  ct'  ) 

lang  (  ^  —  o  }- r— 7-7 ; — '• 
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Oans  la  parabole  e  =  i|  et  coito  équation  devient 

/M  /\  l-f-C08  (•»'—©') 

Si  Ton  y  met  pour  siu  (»*'—  or'}  et  C08(c'—  cr'}  leurs  TaleurseD  fonction 
do  Tare  sous-double,  on  trouve 


par  conséquent 
et  enfin 
On  j  de  plu» 


tOng(N— 0')=  — ; r-7-3 rr; 

N-o'  =  90-4-H«''-«r'), 
N  =  9o-Hi(i^— w'). 


cos 


Substituant  ces  quantités  dans  nos  formules  générales  de  la  psg.  389^  et 
faisant  Y*  négatircomme  pour  une  planète,  ce  qui  suppose  le  mouvement  di' 
rect,  on  aura  pour  les  comètes  : 

,        „      2o'',a46.cos||(«^— tar')  r       (,,.        ,,  ,,l 

cos;'\/îD'         L     «"  » 

—  a  sln* il  cos  (ii  —  r)cos| (»»'-!- ct')  K 
;i  =  y  — i— ï -==r ^  lsin;/sîn]4(»»'H-tï')-t-n—  /'} 

y  sini  cosi  (»*'-♦- w')— asinA'sin'^l  sin(n-r)cosi  (i^'-Ho')]- 

Si  le  mouvement  héliocentrique  de  la  comète  était  rétrograde ^  il  faudrait 
changer  les  signes  des  termes  quiesprimeni  les  aberrations,  cVst-à-dîre  quHl 
faudrait  mettre  -f-ao',346  au  lieu  de  —  ^o'^^ô.  De  plus,  il  faut  se  rappeler 
qne  v*  et  a'  expriment  les  angles  formés  dans  Torbite  par  le  rayon  veetear 
et  par  Taxe  de  la  section  conique  avec  la  ligne  des  nonids,  dont  a  est  la  lon- 
gitude héliocentrique. 

16.  Les  aberrations  partielles  que  nous  venons  de  calculer  sont  celles  qui 
résultent  du  mouvement  propre  de  la  planète  ou  de  la  comète.  Il  faut  toujours 
y  joindre  celles  qui  sont  produites  par  le  monvement  de  la  terre,  et  dont 
rexpreMioo  générale  est 

i  =  jl'  — ao%a46sini'|sin(e  — /')H-C8in(y-/')|. 

/'  et  X'  sont,  comme  ci-dessus,  les  longitudes  et  les  latitudes  géocentriquea 
vraies  de  Tastre  h  Pinstant  que  Ton  considère,  9  est  la  longitude  du  périgée  de 
Torbe  solaire,  e  est  son  excentricité.  Cette  première  partie  de  l*)iberratIon 
est  commttoe  à  tons  les  astres. 

Toutes  les  formules  de  réduction  rassemblées  dans  cette  note  ont  été  étar> 
blies  par  Delambre.  Le  mode  d^exposition  est  seul  différent.  Elles  Pavaient 
été  d'abord  moins  complètement  par  Clairaut. 
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SUPPL^AtENT   AU   CHAPITRE    XV    DU    TOME    IV.  |^ 


CHAPITRE  IX. 


Détails  additionnels  sur  la  constitution  physique  du 
soleil j  et  sur  son  état  de  mouvement  ou  de  repos. 

168.  Pendant  le  peu  d'années  qui  se  sont  écoulées  depuis  k 
publication  du  chapitre  auquel  le  présent  supplément  se  rapporte, 
la  constitution  physique  du  soleil  a  été  Tobjet  de  beaucoup  d'é- 
tudes. L'^^ii^oQ  ^cs  astronomes  ayant  été  ramenée  sur  ce  sujet 
par  plusieurs  phénomènes  extrêmementremarquables,  qui  s^èuiaU 
manifestés  dans  Téclipse  totale  de  soleil  du  8  juillet  1842,  ikse 
préparèrent  unanimement  à  observer,  avec  des  soins  scrupuleux, 
toutes  les  particularités  analogues  qui  pourraient  se  produire,  pen- 
dant réclipse  également  totale  qui  devait  avoir  lieu  le  a8  juil- 
let i85i.  Pour  cela,  il  se  partagèrent  à  l'avance  les  principtks 
stations  de  l'Europe  où  elle  serait  visible  ;  et,  aux  approches  de 
répoque  prévue ,  ils  s'y  établirent  avec  tous  les  instruments  d'a»- 
tronomie  ainû  que  de  physique  propres  à  en  constater  les  détiib. 
Ce  concours  a  donné  lieu  de  recueillir  beaucoup  de  faits  entière- 
ment nouveaux,  ou  imparfaitement  reconnus  jusqu'alors.  En  les 
réunissant  à  ceux  qui  étaient  antérieurement  établis,  Arago  â 
exposé  les  conscquencts  générales  de  cet  ensemble,  avec  une 
grande  habileté  de  discussion ,  dans  une  Notice  annexée  à  V An- 
nuaire du  Bureau  des  Longitudes  pour  Tannée  i852.  Je  lui  em- 
prunterai ce  résumé ,  auquel  je  joindrai  l'indication  des  princi- 
paux recueils  dans  lesquels  les  observations  originales  ont  été 
consignées,  ou  discutées  à  des  points  de  vue  divers. 

169.  Aux  apparences  générales  sur  lesquelles  W.  Hcrscliel  avait 
fondé  l'hypothèse  relative  à  la  constitution  du  soleil ,  que  j'ai  rap- 
portée au  chapitre  XV  du  tome  IV,  pag.  544»  Arago  ajoute  d'abord 
un  fait  important  qu'il  établit  sur  des  expériences  positives.  C'est 
que  la  lumière  qui  nous  vient  du  soleil  ne  possède  pas  les  carac- 
tères physiques  quon  y  devrait  trouver  si  elle  émanait  d'une  ma- 
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tière  iqcandescente  solide  ou  liquide,  et  qu*elle  se  présente  comme 
provenant  d^une  substance  à  Tétat  gazeux.  En  combinant  cette 
nouvelle  donnée ,  avec  toutes  les  particularités  observées,  Arago 
arrive  k  conclure  :  que  le  soleil  se  compose  d*un  corps  obscur 
central ,  entouré  d^une  atmosphère  nuageuse  capable  de  réfléchir 
la  lumière  y  au-dessus  de  laquelle  s^étend  une  autre  atmosphère 
incandescente  ou  enflammée,  désignée  par  le  nom  de  photosphère^ 
laquelle  ne  se  termine  pas  brusquement,  mais  est  surmontée  d'une 
couche  gazeuse  faiblement  réfléchissante.  Cette  dernière  ne  s'aper- 
çoit pas  habituellement,  étant  effacée  pour  nous  par  la  lumière 
plus  vive  et  plus  abondante  que  Tatroosphère  terrestre  éclairée 
par  le  soleil  renvoie  par  réflexion  autour  du  disque  de  cet  astre, 
lorsque  nous  voulons  l'observer .  Mais  dans  certaines  éclipses^  où 
le  soleil  nous  est  totalement  caché  par  la  lune,  on  voit  quelquefois 
jaillir,  autour  du  corps  noir  de  celle-ci,  des  protubérances  rouges 
de  formes  variées ,  que  l'on  peut  croire  être  des  nuages  apparte- 
nant k  l'atmosphère  gazeuse  extérieure,  que  la  photosphère  illu- 
mine et  nous  rend  perceptibles  alors.  Arago  reproduit  donc  en 
ceci  rhypothèse  de  W.  Herschel  complétée  par  les  documents  pos- 
térieurement recueillis.  Si  l'on  veut  connaître  les  inductions  ana- 
logues on  différentes  que  l'on  a  tirées  de  ces  mêmes  données,  on 
les  trouvera  rassemblées  dans  l'ouvrage  de  sir  John  Herschel ,  in- 
titulé Outlines  of  Astronomyy  4**  édition,  i85i,  §  386  et  suivants; 
comme  aussi  dans  celui  de  M.  R.  Grant,  intitulé  History  o/phy- 
sical  Astronomyy  1862,  pag.  2i3  et  suivantes.  Mais  surtout  pour 
avoir  une  idée  précise  et  complète  des  particularités  observées 
dans  l'éclipsé  totale  de  1 852,  on  devra  consulter  Texposition  dé- 
taillée que  M.  Airy  en  a  donnée  dans  les  Mémoires  de  la  Société 
Astronomique  de  Londres ,  tome  XXI ,  partie  I'",  en  raccompa- 
gnant de  planches  gravées,  qui  reproduisent  toutes  les  apparences 
phénoménales,  constatées  par  les  divers  observateurs. 

170.  D'après  les  règles  de  la  Mécanique ,  lorsqu'un  corps  solide 
est  sollicité  par  un  nombre  quelconque  de  forces  agissant  suivant 
des  directions  quelconques  et  appliquées  simultanément  à  ses 
divers  points,  ces  forces,  composées  entre  elles,  produisent  toujours 
en  résultat  6nal  :  i**  une  force  unique  passant  par  le  centre  de 
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gravité  du  corps ,  et  imprimant  à  tous  ses  points  un  mouveoKBt 
de  transport  commun  suivant  des  directions  parallèles  ;  3"  u 
couple  faisant  tourner  tous  ces  points  avec  une  vitesse  angulm 
commune  y  autour  d'un  axe  passant  par  ce  même  centre  de  gra- 
vité. Or  l'observation  vient  de  nous  apprendre  que  le  soleil,  cw- 
sidéré  comme  sphérique,  tourne  ainsi  sur  lui-même,  avee  h 
mouvement  angulaire  permanent ,  uniforme ,  établi  autour  d*H 
axe  mathématique  passant  par  son  centre  et  fixe  dans  ton  inlè- 
rieur.  Conséquemment,  si  cet  astre  n'a  pas  en  ménoe  lempsv 
mouvement  de  translation  dans  l'espace ,  il  faut  que  tontes  kl 
actions  physiques,  qui  ont  primitivement  déterminé  son  mouve- 
ment rotatoire ,  se  soient  accordées  pour  produire  une  résolturie 
centrale  absolument  nulle;  résultat  qui,  supposant  la  réalisatioi 
d'un  cas  unique,  parmi  l'infinité  des  possibles,  n'offre  qu'oie 
infiniment  petite  probabilité  ! 

Il  est  donc  mécaniquement  présumable  que  le  soleil  a  on  mou- 
vement de  translation  dans  l'espace.  Si  ce  mouvement  existe,  i 
faut  qu'il  soit  commun  à  tous  les  corps  planétaires  qui  drcalol 
autour  de  cet  astre.  Car  dans  l'étude ,  si  longtemps  suivie,  desié* 
volutions  qu'ils  exécutent  dans  les  orbites  dont  il  est  un  fojeryOa 
ne  découvre  aucun  indice  d'un  déplacement  absolu  qui  lui  senk 
propre ,  et  qu'ils  ne  partageraient  pas.  C'est  donc  hors  de  notre 
système  planétaire  qu'il  faut  chercher  des  signaux  qui  puissent 
nous  faire  connaître  si  ce  déplacement  commun  est  réel,  et  dans 
quelle  direction  il  a  lieu.  Or  W.  Herschel  a  signalé  un  phénomène 
optique,  par  lequel  ces  deux  questions  pourront  être  tôt  ou  tard 
résolues. 

Nous  au]*ons  plus  loin  l'occasion  d'établir  que  les  dimensions 
de  notre  système  planétaire  sont  d'une  petitesse  insensible  compa- 
rativement à  la  distance  où  les  étoiles  sont  de  nous.  Quoiqu'on 
leur  donne  vulgairement  la  dénomination  àe  fixes ^  elles  ne  le  sont 
pas  en  réalité.  Car  lorsqu'on  a  dépouillé  leurs  positions  obser- 
vées, des  modifications  apparentes  qu'y  produisent,  avec  le 
temps ,  la  précession  et  la  nutation ,  dues  aux  mouvements  de 
notre  propre  leri-e  autour  de  son  centre  de  gravité,  on  reconnaît 
que  presque  toutes,  on  pourrait  dire  toutes,  éprouvent  de  très- 
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Hits  déplaoemeDts  absolus,  suivant  des  sens  divers,  que  Ton 
>pelle  leurs  moupements  propres  ;  ce  qui  se  voit  encore  parce  que 
urs  distances  angulaires  mutuelles ,  mesurées  optiquement  à  des 
xK|ues  diverses,  ne  sont  pas  rigoureusement  constantes.  Ced 
fservé ,  considérons  spéculativement  ces  astres  comme  absolu* 
lent  fixes;  puis  supposons  que  notre  soleil ,  avec  son  cortège  de 
lanèlea ,  ait  un  mouvement  de  translation  qui  le  porte  vers  telle 
u  telle  plage  de  la  voiite  stellaire.  Les  étoiles  dont  il  se  rapproche 
e  vront  paraître  s'écarter  optiquement  les  unes  des  autres,  comme 
t  elles  divergeaient  à  partir  de  Taxe  de  translation  ;  et  dans  la 
lage  opposée  dont  nous  nous  éloignons,  elles  devront  paraître 
e  resserrer  entre  elles  comme  si  elles  convergeaient  vers  cet  axe. 
In  général ,  toutes  éprouveront  autour  de  lui  des  changements 
cliques,  dirigés  dans  les  plans  menés  par  Taxe  de  translation,  et 
lont  les  amplitudes  diverses  pourront  éti^e  calculées,  par  des  for- 
nules  de  perspective  que  je  donnerai  plus  loin.  Reste  à  voir  si 
'on  peut  assigner  dans  le  ciel  une  direction  vers  laquelle  tous  ces 
léplacements  optiques  concourent  comme  le  calcul  l'exige  ;  c'est 
'épreuve  que  W.  Herschel  a  tentée,  et  il  est  arrivé  à  conclure  que 
e  système  solaire  a  un  mouvement  de  translation  qui  le  porte  vers 
'étoile  X  de  la  constellation  d*Hercule.  Mais  ce  mode  de  solution, 
quoique  très- ingénieux ,  et  parfaitement  rigoureux  en  théorie, 
offre  dans  l'application  deux  difficultés  considérables.  La  pre- 
mière, c'est  que ,  pour  qu'il  donne  des  résultats  sur  lesquels  on 
puisse  compter,  il  faut  que  depuis  le  peu  de  temps  que  les  obser- 
vations astronomiques  sont  devenues  assez  précises  pour  être  em- 
ployées à  ce  problème,  c'est-à-dire,  depuis  1760  jusqu'à  nos 
jours,  le  déplacement  absolu  du  système  solaire  ait  été  assez  grand 
comparativement  à  l'éloignement  des  étoiles  pour  qu'il  puisse  en 
résulter  des  différences  optiques,  qui  ne  soient  pas  de  l'ordre  des 
erreurs  dont  les  observations  sont  affectées;  la  seconde  difficulté, 
c'est  que  les  étoiles  n'étant  pas  absolument  fixes,  leurs  mouve- 
ments propres,  encore  mal  connus,  se  mêlent  aux  variations  op- 
tiques ,  et  les  dénaturent.  De  sorte  qu'il  faudrait  une  discussion 
très-délicate  pour  démêler  avec  certitude  le  fait  général  parmi  tous 
ces  éléments  étrangers.  A  cela  il  faut  ajouter  que  les  petits  dépla- 
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céments  apparents  sur  lesquels  on  s'appuie  sont  eoxHOièaies  alfe> 
tés  d'erreurs  d'observation,  qui  sont  du  même  ordre  de  ^raDdeiL^ 
si  ce  n'est  plus  grandes^  que  les  inconnues  que  l'on  veut  en  dép- 
ger.  De  là  il  résulte  que  le  temps  n'est  pas  encore  yenu  de  pas- 
voir  décider  la  question ,  quoiqu'il  soit  louable  de  s'y  elibrcer. 
Au  reste ,  on  aura  une  idée  très-complète  des  travaux  dont  elle; 
été  Tobjety  en  consultant  un  Mémoire  de  M.  Thomas  Galkms, 
inséré  aux  Transactions  philosophiques  Ae  i847«  pag*  79- 
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CHAPITRE  X. 

Ou  mouvement  rotatoire  des  planètes;  et  de  quelques 
particularités  relatives  à  leur  constitution  physique. 

171.  Lorsqu'un  eorps  solide  libre  a  un  mouvement  de  transla- 
ion  dans  Tespace,  pour  qu'il  n'ait  pas,  en  même  temps,  un  mou- 
ement  de  rotation  sur  lui* même,  il  faut  que  toutes  les  forces 
xtemesy  qui  l'ont  mis  et  qui  le  maintiennent  en  mouvement,  se 
omposoit  et  se  réunissent  en  une  résultante  unique ,  passant  par 
on  centre  de  gravité.  Les  planètes  qui  circulent  autour  du  soleil, 
ic  pourraient  donc  être  exemptes  de'moiiVement  rotatoire  que  si 
es  actions  physiques,  d'où  provient  leur  vitesse  tangenlielle ,  s'é- 
aient  trouvées  naturellement  assujetties  à  ce  mode  de  concours 
exceptionnel,  ce  qui  n'offre  aucune  probabilité.  Aussi,  tous  ceux  de 
res  corps,  sur  lesquels  on  a  pu  apercevoir  des  indices  fixes,  om- 
is offert  des  preuves  indubitables  d'une  rotation  permanente,  dont 
ine  particularité  remarquable  est  d'être  dirigée  dans  le  même  sens 
jue  le  mouvement  de  circulation,  comme  pous  avons  déjà  reconnu 
^ue  cela  a  lieu  pour  le  soleil. 

i7S.  Quand  on  a  inconnu  sur  le  disque  d^une  planète  une  tache 
persistante,  qui  parait  changer  progressivement  de  position  rela- 
tivement à  ses  bords;  et  que,  après  avoir  atteint  le  bord  vers  le- 
quel elle  marche,  elle  disparait  pendant  un  certain  temps,  puis 
se  montre  de  nouveau  avec  la  même  forme  sur  le  bord  opposé, 
pour  parcourir  une  seconde  fois  le  disque  comme  elle  avait  fait 
d^abord ,  on  doit  juger  qu^elle  est  adhérente  au  corps  de  la  pla- 
nète ,  et  que  son  déplacement  optique  est  l'effet  d'un  mouvement 
de  rotation.  Alors,  en  déterminant,  par  observation,  les  positions 
successives  qu'elle  prend  sur  la  surface  du  disque,  on  peut,  comme 
nous  l'avons  fait  pour  le  soleil ,  tome  lY,  chap.  XY,  en  conclure 
toutes  les  particularités  du  mouvement  rotatoire  du  corps  solide 
auquel  elle  adhère.  Les  formules  qui  résolvent  ce  problème  sont 
pareilles  à  celles  que  j'ai  appliquées  aux  taches  du  soleil  dans  la 
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note  annexée  au  chapitre  cité.  Il  ne  faut  qu'y  remplacer  les  daii 
coordonnées  géocentriques  du  centre  du  soleil  par  les  trois  coor- 
données également  géocentriques  du  centre  de  la  planète,  lesqudfes 
sont  données  par  les  Tables  de  son  mouvement,  et  de  œlai  de  b 
terre,  autour  du  soleil,  pour  chaque  instant  que  Ton  veot  assi- 
gner. C'est  ainsi ,  on  par  des  procédés  équivalents,  qu*OD  a  obias 
les  résultats  que  je  vais  rapporter. 

ITS.  MvacimB.  —  La  petitesse  de  son  dianètfe  apparent,  et  j 
vivacité  de  son  éclat  résultant  de  sa  proximité  du  aoleil  ,  reaàn: 
très-difficile  de  distinguer  sur  son  disque  des  particularités  faici 
distinctes.  Toutefois ,  en  Tobservant  au  télescope  quand  il  s*écacK 
du  soleil  ou  qu'il  s'en  rapproche,  on  y  reconnut  des  phases  yn- 
gressives,  analogues  à  celles  de  la  hine  et  de  Vénus,  ce  qni  attotr 
que  cette  planète  a  coiftme  les  autres  une  forme  arrondie,  circoe- 
stance  qui  se  confirme  dans  ses  passages  sur  le  disque  du  aoleil,  m 
on  la  voit  se  projeter  comme  un  petit  oerde  noir.  Si  sa  surfisce  èuit 
parfaitement  lisse,  ou  sans  aspérités  sensibles,  lorsque  aon  disqw. 
partiellement  éclairé,  nous  présente  Taspect  d'un  croissant  luu- 
neux  dont  la  convexité  est  toujours  tournée  do  côté  où  se  îtwim 
le  soleil,  l'intérieur  de  ce  croissant,  qui  sépare  pour  nous  rbon 
sphère  éclairé  de  la  planète  de  rhémiq>hère  non  édairé,  serait 
limité  par  une  courbe  continue ,  et  les  cornes  du  croissant  se  ter- 
mineraient  en  poioDes  vives.  Or  Schroeter  a  constaté  qu^à  ob 
certain  degré  d'amplitude  des  phases  la  corne  méridionale  est  ter- 
minée  par  une  troncature,  qu'il  a  jugé  devoir  être  une  montagsr. 
par  laquelle  la  lumière  solaire  est  localement  interoepiée  ;  et  ù 
périodicité  du  retour  de  cette  apparence  lui  a  fait  oondurv  q« 
Mercure  tourne  d'occident  en  orient  sur  lui-même  en  a4^  5*  3o*. 
autour  d'un  axe  qui  forme  un  grand  angle  avec  le  plan  de  rédip- 
tiqoe.  Le  progrès  des  phases  loi  a  paru  indiquer  aussi  Texisteiior 
d'une  atmosphère  asses  dense  pour  nous  cacher  le  noyaè  de  b 
planète;  ce  qui  se  confirme  par  Texistenoe  de  bandes  trans?er- 
sales,  que  lui  et  Harding  ont  observées  sur  le  disque,  comme  on 
en  voit  sur  le  disque  de  Jupiter  qui  sont  disposées  parallèlefaent  a 
l'équateur  de  cette  planète.  Appliquant  par  analogie  une  direc- 
tion pareille  aux  bandes  de  Mercure,  ils  en  ont  inféré  que  stfi 


PHYSIQUB.  399 

axe  de  rotation  forme  avec  le  plan  de  récliptique  un  angle  de 
70  degrés. 

Lorsque  Mercure  s'interpose  entre  la  terre  et  le  soleil,  on  le 
Toit  se  projeter  sur  le  disque  de  cet  astre  comme  une  petite  tache 
noire  et  ronde.  Toutefois,  dans  le  passage  qui  eut  lieu  en  1848,  un 
ludbile  astronome  anglais  M.  Daws ,  ayant  mesuré  les  dimensions 
optiques  de  cette  tache ,  en  différents  sens,  par  plusieurs  procédés 
inicroliiétriques d'une  grande  précision,  la  trouva  sensiblement 
ovmley  et  relativement  aplatie  à  ses  pôles  de  rotation.  Le  diamètre 
qui  passe  par  ces  pôles  étant  895,  le  diamètre  équatorial  était  928. 
i^sâiiiilons  cette  forme  ovale  à  une  ellipse,  ce  qui  doit  être  au 
moins  tràs-approché*  En  transportant  ici  le  même  mode  d'énoncé 
que  nous  avons  appliqué  au  sphéroïde  terrestre ,  tome  III , 
pag.  i83,  note;  si  Ton  nomme  a  6  le  premier  de  ces  diamètres,  le 
second  aa:  l'aplatissement  g',  tel  que  Laplace  et  les  autres  géo- 
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mètres  le  définissent  et  qu'ils  expriment  par  — r — 9  sera  pour 

Mercure  -^^^  ou  y^\  tandis  que  pour  la  terre,  les  valeurs 
de  a  et  ^ ,  conclues  de  la  mesure  des  degrés  terrestres ,  et 
qui  sont  consignées  au  tome  III,  pag.  221,  donnent  ce  même 
aplatisseoient  f^  =  ^,  j  ^, ,  valeur  entre  1 1  et  i a  fois  moindre. 
J*e3qK)iend  plus  loin  les  indications  que  cette  grande  dispropor- 
tion d'aplatissement  peut  fournir  sur  la  constitution  physique  de 
Mercure.  Mais  je  dois  faire  dès  à  présent  remarquer  que  la  peti- 
teste  du  diamètre  apparent  de  cette  planète  jette  beaucoup  d*in- 
certitude  sur  les  mesures  de  ses  dimensions  en  différents  sens. 
Car  les  deux  nombres  cités  ne  représentent  en  réalité  que  8^^,96 
et  9^f aS,  dont  la  différence  d\  33  est  à  peine  appréciable  par  les 
instruments  les  plus  délicats.  De  sorte  que  s*ils  suffisent  à  prouver 
Texistenoe  de  l'aplatissement ,  sa  quantité  pourrait  être  encore 
fort  dbutense.  Toutefois  on  verra  que  le  fait  seul  de  cette  exis- 
tence est  très-important  à  signaler. 

174.  ViNus.  —  Le  grand  éclat  de  cette  planète,  et  les  parti- 
calantes  excessivement  variables  que  son  disque  nous  présente, 
ont  rendu  sa  rotation  très- difficile  à  constater.  On  y  aperçoit  occa- 
sionnellement des  apparences  de  taches,  relativement  plus  obscures 
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que  le  reste.  Mais  leurs  contours  se  montrent  indécis  et 
géants,  ce  qui  semblerait  indiquer  Tezistenoe  d'une  atmoqdièitdi 
elles  se  forment  comme  des  nuages  (*).  Dominique  CiHiai,  qa 
remarqua  le  premier  ces  taches,  en  1666,  les  tronva  d*abanl  Hsp 
changeantes  pour  offrir  des  indices  certains  d*nn  moaTenenc  n- 
tatoîre;  mais  enfin  il  en  découvrit  une  mieux  terminée,  qri  m 
distinguait  comme  étant  relativement  plus  lumineuse  que  lc•|M^ 
ties  environnantes»  L'ayant  suivie  avec  persévérance ,  il  lui  tiwfi 
un  mode  de  déplacement  qui  l'emlmrrasaa  d*aboiid ,  parce  qit 
d*un  jour  à  Tautre,  elle  paraissait  avoir  marché  tantdt  dn  saia 
nord,  tantôt  du  nord  au  sud.  Mais  sa  sagacité  lui  fit  bientét  r- 
connidtre  que  ces  alternatives  de  direction  pouvaient  n*ètre  pu 
réelles,  et  qu'elles  pouvaient  provenir  de  œ  que  la  rotation  é 
fort  rapide,  les  positions  qu'il  avait  comparées  au  lien  d*étre 
sécutives,  appartenaient  à  des  révolutions  diflerenles  plus  ei 
moins  complètes.  H  conclut  de  là,  comme  vraisemblable^  que  h 
durée  réelle  d'une  seule  révolution  était  d'environ  a4  heures,  et 
qu'elle  s'opère  d'occident  en  orient,  comme  le  mouvement  de  or 
culation.  Ce  résultat,  qu*il  annonça  avec  une  extrême  réserve,  lit 
cinquante  ans  plus  tard  contesté  par  Bianchini,  astronome  rnhîi 
qui,  par  des  observations  faites  sur  la  même  tadie  Inmineaw» 
supposa  que  la  durée  de  la  rotation  était  de  23  jours.  Mais  Jac- 
ques Cassini,  le  fils  de  Dominique,  prouva  que  les  observations 
de  son  père  et  celles  de  Bianchini  étaient  également  représentées 
par  une  rotation  opérée  en  23**  20*",  ce  que  ce  dernier  avait  mé- 
connu pour  ne  les  avoir  pas  suivies  sans  interruption.  L'évahu- 
tion  de  Jacques  Cassini  a  été  confirmée  par  Scliroeter  et  par  les 
astronomes  postérieurs.  Schroeter  fait  la  rotation  de  23^  ai"; 
différence  dont  on  peut  difficilement  répondre.  Suivant  lui,  elle 
s'opère  autour  d'un  axe  qui  forme,  avec  le  plan  de  Técliptique,  un 
angle  de  76  degrés. 

Le  trop  grand  éclat  de  Vénus  s'oppose  à  ce  que  l'on  puisse  me- 


{*)  Les  détails  qui  suivent  sont  rapportés  m  extenso,  par  Jacque«CauiBi, 
dans  son  ouvrais  intitulé  :  Éléments  d' Astronomie ,  in-40;  Paris ,  1740; 
pa(j.  5ii. 
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•urer  les  dimensions  de  son  disque  en  différents  sens ,  avec  assez 
rexacdtude  pour  constater  si  elle  est,  ou  n*est  pas  aplatie  à  ses 
[>61es  de  rotation.  Cette  alternative  ne  pourrait  être  décidée  que 
par  des  mesures  raicromélriques  prises  pendant  ses  passages  sur 
ie  disque  du  soleil.  Mais  cela  n*a  pas  encore  été  fait. 

175.  Mails.  —  On  observe  sur  le  disque  de  cette  planète  des 
taches  bien  définies  et  permanentes,  d'après  lesquelles  Dominique 
Cassini,  en  1666,  reconnut  qu'elle  tourne  sur  elle-même,  d'occident 
en  orient,  dans  un  intervalle  de  temps  qu*il  évalua  à  ql^^  ^o^. 
W.  Herschel  a  trouvé  depuis  !i^^  Zo/^  ^2*  ;  MM.  Béer  et  Madler 
^h  3^ m  23*.  La  différence  entre  ces  résultats  a  peu  d'impor- 
tance. L*axe  de  rotation  forme  avec  le  plan  de  Técliptique,  un 
angle  de  28^  4^'  selon  W.  Herschel ,  et  de  3o"  1 8'  selon  les  der- 
niers observateurs.  D'après  Arago,  cité  par  Laplace,  le  diamètre 
polaire  étant  représenté  par  le  nombre  i8g,  le  diamètre  équa- 
lorial  l'est  par  194  9  ce  qui  donne  pour  l'aplatissement  777^-,  va- 
leur environ  huit  fois  plus  forte  qu'on  ne  l'obtient  pour  la  terre 
par  la  mesure  des  degrés. 

Dominique  Cassini ,  et  ses  successeurs  immédiats ,  avaient  re- 
marqué, près  des  pôles  de  rotation  de  Mars,  des  taches  lumineuses 
qui  ne  conservaient  pas  constamment  le  même  éclat ,  ni  la  même 
grandeur  (*).  W.  Herschel  reconnut  que  celles  de  ces  taches  qui 
entourent  chaque  pôle,  s'atténuent  et  s'évanouissent  quand  ce 
pôle  se  présente  directement  aux  rayons  solaires  ;  puis,  qu'elles 
renaissent  et  s'accroissent  quand  il  se  dérobe  à  l'influence  directe 
de  ces  rayons.  De  là  Herschel  conclut,  avec  une  grande  vraisem- 
blance, que  ces  taches  variables  sont  des  ceintures  de  neige  ou  de 
glace,  qui  se  déposent  autour  de  chaque  pôle  pendant  son  hiver  et 
se  fondent  pendant  son  été.  Ces  apparences  indiqueraient  donc 
que  Bfars  est  entouré  d'une  atmosphère  vaporeuse,  qui  a,  comme 
la  nôtre,  ses  vicissitudes  météréologiques ,  produites  par  les  alter- 
natives des  saisons. 

Mars  se  distingue  des  autres  planètes  par  une  teinte  rouge ,  qui 
a  été ,  de  tout  temps ,  remarquée.  Les  Grecs  lui  avaient  donné  par 


(*)  Jacques  Cassini,  Éléments  d'Astronomie ,  pag.  467. 
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cvW  raison  lVj)illi£-te  de  Kjanii;,  cvuleur  lir  feu.  Uim  plus  jd 
cieDDemeoi ,  les  Égyptien»  t^ei  lenifts  IHiariKiniquc»  \c  désii^aicni 
sur  leurs  monumenls  par  la  déaomi nation  tle  Honu  le  roa^e, 
HoruB  éuat  unedes  divinité»  principales,  à  lafjiiclle  ils  aruuii 
consacre  les  trois  planètes  supérieures  qu'ils  distinguaient  par  An 
caractères  accessoires,  comme  je  le  dirai  dans  un  moment,  la 
Grecs  ont  imît^  cet  usage  en  l'adaptant  il  leur  inytliologie,  Han. 
comme  les  antres  planètes ,  ne  brillant  pat  d'une  lumière  prujxv, 
et  ne  faisant  •]ae  nifléchir  vers  nous  celle  qu'il  rei-oit  du  eoicil.  In 
géologues  modernes  pensent  r]u'il  [xiurrail  bien  être  princtp*l«- 
ment  Tormé  de  matièn:  solide  identique  ou  analogue  à  notre  gÔ! 
rouge,  d'où  proviendrait  sa  coloration. 

170.  JuNTEn.  —  Le  disque  de  celte  planète  observe  avec  ii 
foits  télescopes,  présente  l'apparence  générale  d'un  cercle,  Irp 
reraent  déprimé  du  stid  au  noni  (*).  On  y  l'emargur  pliiùeun 
bandes  obscures,  sensiblement  parallèles  entre  elles,  qui  le  In- 
versent i  peu  près  dans  la  direction  de  l'éclipiiquc ,  perpendicu- 
lairement à  son  plus  petit  diamètre.  Ces  bandes,  vues  d'abori 
par  Galilée,  ont  été  soigneusement  étudiées  par  Dominique  Du- 
siiii  et  ses  successeure.  Leurs  bords  ne  sont  pas  tranchés,  aiiii 
indécis;  leurs  configurations  et  leur  nombre  même  sont  variablti. 
Quelquerots  on  en  a  vu  jusqu'à  huit;  dans  d'autres  temps  ont 
seule.  On  en  distingue  pour  l'ordinaire  trois,  dont  une,  plus  large 
que  les  autres  et  que  l'on  a  toujours  aperçue,  est  située  dans  11 
partie  boréale  du  disque  tout  proche  du  centre.  Je  présente  ici, 
dans  la  Jig.  38,  ras|icci  généml  de  ce  disque  tel  qu'il  a  été  ob- 
servé le  23  septembre  i832  par  sir  John  Herschcl ,  auquel  j'em- 
prunie  le  dessin  qu'il  en   a  donnr'  dans  ses  Ontlinifs  of  A(tn- 


(')  Celle  pirlieulnrilé  cat  dijà  inentînrini.'p  |)Dr  Jncqucs  Cassiiti ,  dam  «B 
Slém'nli  d'-Utrimmie.  pag.  ^tfi,  carame  se  maniretlnnl  lu  ■impie  upiti 
de  la  planiic  IndépendainnieDt  do  toulo  munsiirslion.  11  rnpiiorto  dam  tt 
mAme  ouvrage  ans  multilude  da  détails  oonatalte  par  m»  pèr« ,  lar  la  eoa- 
formalioii  tt  la  variabililâ  àa  biade<  obacarei  qui  Iraveraent  le  ditqne ,  M 
que  en  cran'l  «Ironome  avait  •iludiéea  ausit  soiBneuiemenl  qu'on  Ta  (>ll 
aprti  lui. 
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La  mutabilité  des  bandes  obscures  occupa  beaucoup  Dominique 
Gassini.  Enfin,  dans  Tannée  i665,  il  découvrit,  sur  la  partie  sep- 
tentrionale de  la  bande  située  la  plus  au  sud,  une  tache,  que  son 
déplacement  progressif  sur  le  disque  de  l'orient  vers  l'occident , 
sa  disparition  ultérieure,  et  la  périodicité  de  ses  retours,  lui  firent 
juger  être  adhérente  au  corps  de  la  planète,  et  attester  son  mou- 
vement rotatoire.  Après  avoir  ofTcrt  ces  apparences  régulières 
pendant  deux  années,  elle  cessa  de  paraître;  mais,  au  commence- 
ment de  1672,  on  la  revit  de  noiiVeau  avec  la  même  forme  et 
dans  la  même  situation  relativement  au  centre  de  Jupiter.  Par  les 
observations  de  cette  tache  suivies  pendant  huit  années ,  Gassini 
conclut  que  la  planète  tourne  d'occident  en  orient  sur  elle-mérae 
en  9^  55*"  53'  7.  Par  des  observations  faites  en  1 835  sur  une  tache, 
située  dans  la  même  bande  que  celle  de  Gassini,  mais  qui  peut  ne  lui 
avoir  pas  été  identique,  M.  Airy  a  trouvé  9*»  53"  2i',  3.  La  diffé- 
renoe  sensible  de  ces  résultats  peut  provenir  d*une  cause  que  nous 
indiquerons  tout  à  l'heure.  L'axe  de  rotation  est  presque  perpendi- 
culaire à  l'écliptique  et  à  la  direction  générale  des  bandes  obscures. 
La  forme  ovoïde  de  Jupiter,  très-sensiblement  aplati  à  ses  pôles 
de  rotation,  a  justement  attiré  l'attention  des  astronomes,  et  les 
mesures  les  plus  précises  qu'ils  ont  prises  de  ses  diamètres  ex- 
trêmes sont  rapportées  dans  le  tableau  suivant,  où  je  les  consi- 
dère comme  appartenant  à  une  ellipse. 
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D.  CAsiim  en  1691 9  cité  par  Newlon,  3*  édition  des 
Principes ,  pag.  4>6 • 

PooxD ,  cité  par  Newton  y  ibid.  Obtenrationt  faites 
avec  un  télescope  ayant  ia3  pieds  anglais  de  lon- 
goeor  focale,  muni  d^on  exeellent  micromètre. . . 

AaAQOy  cité  par  Laplaoe,  SarsUme  du  Monde,  édition 
de  i856,  pag.  42 

W.  Sfimw,  Memoir»  of  ike  AstronomiemiSoeie^  o/Lon- 
don ,  tome  III  y  pag.  3oi 
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Tai  mentionné  ces  divers  résultats ,  parce  qu'ils  serviront  plas 
loin  d*éléments,  pour  une  comparaison  théorique  fort  impor- 
tante. 

Dominique  Cassini ,  et  les  astronomes  de  son  école  ,  firent  un 
grand  nombre  d'observations  très-curieuses  sur  Texcessive  moti- 
bilité  des  bandes  obscures  de  Jupiter.  Ils  en  virent  plusieurs  fois 
de  nouvelles  se  former  sous  leurs  yeux;  et,  en  une  ou  deai 
heures,  s'étendre  sur  toute  la  largeur  du  disque;  d*antres  n'ap- 
paraître que  par  portions  discontinues;  d'autres,  plus  rares,  se 
former  dans  des  directions  sensiblement  obliques  aux  autres;  par 
exemple,  une  qui  passait  par  le  centre  du  disque,  et  déclinait  beau- 
coup au  sud.  Il  leur  parut  que  les  taches  ne  se  montraieni  jamab 
plus  distinctes  et  plus  nombreuses  qu'aux  époques  où  Jupiter,  se 
trouvant  proche  de  son  périhélie,  était  plus  vivement  impressionne 
par  la  chaleur  solaire.  Enfin  ils  se  crurent  assurés  que  les  tache» 
voisines  de  Téquateur  de  la  planète  avaient  un  mouvement  de  rota- 
tion sensiblement  plus  rapide  que  celles  qui  se  voient  près  des 
p61es.  Ils  attribuèrent  ces  apparences  à  des  mers  qui  tour  à  toar 
envahissaient  ou  abandonnaient  des  continents,  dont  les  pics  les 
plus  élevés  surgissaient  comme  des  taches  distinctes.  Les  astro- 
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nomes  modernes  y  voient  plutôt  une  atmosphère  sujette  à  de 
grandes  convulsions  météorologiques ,  dont  les  bandes  transver- 
sales sont  formées  par  de  grands  courants  équatoriaux  analogues 
à  nos  vents  alizés.  Les  taches  fixes  seraient  -des  sommets  de  mon- 
tagnes que  Ton  apercevrait  à  travers  des  portions  de  cette  atmo- 
sphère, quiy  accidentellement,  s*entr'ouvriraient  ou  deviendraient 
moins  opaques.  Toutefois  s*il  était  indubitablement  constaté  que 
les  taches  situées  dans  le  voisinage  de  l'équateur,  ont  un  mouve- 
ment de  rotation  sensiblement  plus  rapide  que  les  taches  moins 
distantes  des  pôles,  on  en  pourrait  inférer,  avec  vraisemblance,  que 
la  superficie  de  la  planète  serait  encore  dans  un  état  de  fluidité 
pâteuse,  qui  n'aurait  pas  permis  à  toutes  ses  parties,  de  se  com- 
muniquer, par  leurs  frictions  mutuelles,  un  mouvement  angulaire 
exactement  commun.  Ce  sont  là  de  grandes  questions  de  physique 
céleste  qui  restent  à  étudier. 

Dans  les  monuments  Pharaoniques ,  la  planète  que  nous  appe- 
Ions  Jupiter  est  désignée  comme  la  première  des  cinq  ;  et ,  entre 
les  trois  supérieures  qui  sont  des  personnifications  de  la  grande 
divinité  Horus,  elle  est  distinguée  par  Tappeliation  de  Horus  le 
chef  du  cieL  Ne  serait-ce  pas  en  imitation  de  cet  usage  égyptien 
que  les  Grecs  lui  ont  donné  le  nom  de  Jupiter,  le  plus  grand  de 
leurs  dieux ,  et  le  chef  de  tous  les  autres? 

177.  Satuanb.  —  Celte  planète  offre  une  particularité  dont  on 
n*a  pas  d'autre  exemple.  Dans  certains  temps,  on  ne  lui  voit  qu'un 
simple  disque  arrondi.  Mais,  avant  et  après  ces  époques,  il  semble 
s'y  adjoindre  des  appendices  latéraux  disposés  suivant  une  direc- 
tion sensiblement  oblique  à  l'écliptique.  Galilée,  en  1610,  remar- 
qua et  annonça ,  le  premier ,  ces  ûngulières  apparences  dont  ni 
lui,  ni  les  astronomes  du  même  temps  ne  purent  deviner  la  cause. 
Mais,  en  lôSg,  Huyghens  la  découvrit,  et  la  fit  connaître  dans  un 
ouvrage  spécial  intitulé  Systema  saturnium.  Il  prouva  que  toutes 
ces  apparences  variables  étaient  produites  par  un  anneau  circu- 
laire plat,  opaque,  complètement  détaché  du  globe  de  Saturne, 
qu'il  entoure  concentriquement  suivant  une  direction  ^xe.  Cet 
anneau  étant  vu  de  la  terre  sous  différents  angles,  dans  les  posi- 
tions diverses  où  elle  se  transporte  sur  son  orbite  propre ,  doit  se 


projeter  ou  |ii?rsp«clive  sur  le  fuml  du  cirl ,  dans  la  forme  d'ct- 
lipses,  dont  l'ouverture  varie  avec  la  position  de  l'ceit  des  dr» 
cotés  de  son  plan  prolongé.  L'cxpllcRiion  de  Huyghens  a  été  |iln- 
□emeut  confirmée  par  les  observations  postérieures.  Mais  les  psr- 
litmlarilés,  relatives  à  ce  corps  annulaire,  demandent  uni-  étuik 
spéciale  que  je  remets  au  chapitre  suivant,  et  je  vais  seuletiml 
■n'occuper  ici  du  globe  de  Saturne, 

Jacques  Cusini  el  les  astronomes  du  même  temps  ne  décoa- 
vrirent  sur  le  disque  de  cette  planète  aucune  tacbefixe;  seule- 
ment quelques  bandes  obscures,  aualo|;ues  à  celles  de  Jupîtet, 
mais  plus  faibles,  et  pareillement  variables,  qu'ils  ju};érent  élR 
en  général  parallèles  au  plan  de  l'anneau ,  et  ne  pas  adliér«r  a 
corjM  de  la  planète,  tuais  être  suspendues  dans  une  atinnsphén 
environnante,  opinion  a  laquelle  W.  Uersrbel  fui  également  con- 
duit. Du  reste,  malj^ré  la  grande  puissance  des  inslninieols  qu'il 
employait,  ce  dernier  ne  fut  pas  plus  beureux  que  ses  devantien 
ii  découvrir,  sur  le  corps  de  la  planète,  quelque  tache  fine  qui  |>i)l 
lui  servir  comme  indice  de  mouvement  rotaioîre.  M>  Lassell,  le 
célèbre  manuraclurier  de  Uverpool,  qui  a  fait,  comme  j«  le  dirai 
plus  tard,  une  si  belle  découverte  sur  Saturne  mente ,  àvcc  des  tt- 
(«copes  ccnsiruits  de  ses  propres  ntains,  les  ayant  trnnsporMl 
Malte  puur  favoriser  ses  observations  par  la  pureté  du  ciel ,  a 
cherché  fréquemment,  sans  succès,  k  doconvrir  sur  le  disque  Je 
celte  planète  une  tAcbe  fixe,  nettement  définie,   au  moyen  de  la- 
quelle sa  rotation  pnt  être  constatée  (  *  )>  A  d^ut  d'ua  trt  wac- 
c^,  qui  aurait  été  si  commode,  W.  HerKbels'en  procura  on  d'im 
emploi  isfiniment  pins  délicat,  dont  il  SDivit  usifUment  l'appli- 
cvtîon  depuis  le  ii  novembre  i793,jiisqa'aui6  janvier  1794  (**}■ 
A  cette  époque,  ses  paissants  instruneots  lui  «Taienl  Eût  décoo- 
rrir  sur  Satnme  trois  bandes  obscnres,  paralkèln  eolre  elles,  tm- 
vCTBtnt  le  disque  près  de  son  centre ,  et  séparées  par  deux  banda 
brilhiiles  ;  de  sorte  que  le  tout  formait  ce  qu'il  appelle  une  bande 
quintuple,  qui  se  maiotînt  sous  cette  apparence  pendant  tout  l'î»- 

(")  Mcmoiiei  df  la  Sotiêlé  Àaionanii^ae  it  LanJrei,  l«ine  XXII,  pag.  (6s. 
(")  TraataclioBt  philotophijuct  pour  t'innie  179ti  P'fS-  ^- 
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tcrvallede  temps  mentionné.  Il  remarqua  que  les  bandes  obscures 
présentaient,  chacune  sur  son  contour ,  une  portion  peu  étendue, 
relativement  plus  claire,  qui  était  diversement  située  dans  les  trois; 
et  ces  portions  claires ,  re%'enant  régulièrement  se  montrer  sur  le 
disfjue  à  différentes  places,  en  différentes  nuits ,  y  conservaient 
toujours  leurs  mêmes  rapports  de  position  entre  elles.  Leur  dé- 
placement simultané  parut  à  Herschel  ne  pouvoir  résulter  que 
de  la  rotation  de  la  planète ,  qui  les  emportait  ainsi  toutes  ensem- 
ble. Il  s'en  fit  donc  autant  de  signaux  fixes  dont  il  suivit  assidû- 
ment les  retours;  et  de  là  il  put  conclure  que  Saturne  tourne  sur 
lui-même  en  lo^  16"*  o*,4o.  Le  mouvement  de  rotation  s*opère 
d^occident  en  orient  autour  d'un  axe  perpendiculaire  aux  bandes, 
coDséqueroment  au  plan  de  Tanneau,  d'oà  il  résulte  que  cet  axe 
forme  un  angle  de  6 1*^49'  ^^^^  '^  P'^Q  ^c  récliptiqne,  comme  on 
le  verra  plus  loin.  Les  observations,  d*où  la  période  est  conclue, 
comprenaient  C6>/zr  rotations  de  la  planète,  et  toutes  les  intermé» 
diaires  y  étaient  conformes.  Sans  vouloir  jeter  le  moindre  doute 
sur  ce  résultat  d'Herschcl ,  on  doit  regretter  qu'aucun  astronome 
ne  se  soit  appliqué  depuis  à  le  vérifier. 

Quand  on  observe  le  globe  de  Saturne  avec  des  télescopes  qui 
admettent  de  forts  grossissements,  on  reconnaît,  à  son  seul  aspect, 
qu'il  n'est  pas  exactement  circulaire.  Le  plus  grand  diamètre  est 
parallèle  aux  bandes  ;  le  plus  petit  leur  est  perpendiculaire.  Voici 
les  mesures  de  ces  diamètres  extrêmes,  réputées  les  plus  précises, 
et  Taplatissement  elliptique  qui  s'en  déduit  : 


'.  Herscbel,  Trans.  phil.,  x8o6,  part.  Il,  p.  461 

tssBL,  Connaiisance  des  Temps,  i838 

.  Maim,  Uém.  Soc.  Astron,  de  Londres,  t.  XYIII,  p-  4'  • 
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4o8  AfTlOWCIHB 

CShacuDe  de  cet  évaluatioiis  te  rapporte  à  une  iHtttmffedtfc- 
tame  an  toMI»  1a  néoie  pour  fct  de«z  dianètret,  mit  oaiMit- 
lioBDelieiMnt  diffémite  pour  kt  divert  obteraleurt.  H  s'y  a  di 
eompaiable  entre  ellet  que  le  rapport  dct  nombffctqui  y  teiilfi- 
priMét.  Noat  aTOM  reconnu  que,  pour  le  tpbéroide  tmeitrti  Fa- 
pittiitf mf nt  elliptiqoe  i^  ett  «i  moyenne  ^ff.  D*aprèt  let  vétniMi 
ici  rattemblét ,  celui  de  Saturne  terait  entre  33  et  89  fint  phi 
oontidénbie* 

W.  H endwl  avait  cm  apercevoir  qne  fct  ditMètrca  de  k  pk 
nélenecroitwnt  pat  continAnent  de  Téqualeur  aux  pMet^ctqae 
fc  plut  grand  de  tout  te  trouve  entre  cet  deux  dircctiot»  tdk 
rétutaait  une  torte  de  configuration  quadrangulaire  tout  à  ftà 
exeeptionneUe.  Mait  Bettd  a  prouvé  qne  cette  angnUcre  appa- 
rence obtervée  par  Hertchel  a  dà  être  reflet  de  quelque  illna» 
Car  par  tnitede  meturet  extrêmement  prédiet,  0  a  conttaiéqti 
depnit  l'équateur  de  Saturne  jusqu'à  tet  pôlet ,  let  diamèlnt  ii- 
otnttent  continûment  comme  sur  une  ellipte  d'une  paifiûle  ré- 
gularité; ce  qu'une  nouvdfc  suite  d'obtervationt  trèt^préciiM» 
laitet  par  M.  Main ,  a  depuit  confirmé. 

tVH.  UBAinit.  —  Cette  planète  ne  prétente  à  robtenrationqv^ 
trèt- petit  ditqoe  circulaire  d'environ  4  secondet  de  dknètie,  d^at 
éclat  uniforme,  sans  bandes,  ni  taches  discernables,  ni  anneau  qui 
l'environne.  Les  plans,  dans  lesquels  ses  satellites  se  meuvent,  étant 
presque  perpendiculaires  à  Técliptique,  Vanalogie  porte  à  penser, 
que  si  elle  tourne  sur  elle-même,  comme  cela  est  vraisemblable, 
Taxe  autour  duquel  cette  rotation  s'exécute,  doit  former  avec  ce 
plan  un  très- petit  angle.  D'après  cela,  le  corps  de  la  planète  n'étant 
vu  de  nous  que  par  une  de  ses  faces  polaires ,  toujours  la  même, 
elle  ne  doit  offrir  à  nos  regards  qu'un  petit  cercle  très-peu  diffé- 
rent de  l'écpiatorial ,  ce  qui  nous  ôte  tout  moyen  de  savoir  si  die 
est,  comme  les  autres,  aplatie  à  ses  pôles  supposés  de  rotation. 

179.  Neptune.  —  L'excessive  petitesse  du  diamètre  apparent 
de  cette  planète,  bien  moindre  encore  que  celui  d'Uranus ,  donne 
peu  d'espoir  de  découvrir  des  indices  certains  de  sa  constitution 
physique.  On  soupçonne  qu^ellc  est  entourée  d'un  anneau.  Mais  la 
lenteur  de  son  mouvement  fait  que,  depuis  sa  découverte  récentCi 
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Jle  s*est  si  peu  déplacée,  que  la  mutabilité  des  phases  de  cet  an- 
leau  n'aurait  pas  pu  se  manifester  jusqu'ici  à  nos  regards;  de  sorte 
|tte  l'avenir  seni  pourra  nous  fournir  ce  genre  d'indices  propres 
L  en  faire  constater  Texistence. 

180.  La  petitesse  des  planètes  télescopiques  situées  entre  Mars 
a  Jupiter  s'opposi^  également  à  ce  que  l'on  ait  pu  recueillir  jus- 
in'ici  des  données  certaines  sur  leur  constitution  physique.  Parmi 
ouïes  celles  que  l'on  a  découvertes,  Pallas  et  Vesta  ont  seules  laissé 
ipercevoir  des  disques  sensibles ,  même  étant  observées  avec  les 
plus  puissants  instruments  ;  et  d'après  les  appréciations  de  Hers- 
:liel,  le  diamètre  absolu  de  Pallas,  la  plus  grosse  des  deux,  éga- 
lerait juste  la  distance  de  Paris  au  Havre. 

181.  L'observation  vient  de  nous  apprendre  que  1rs  quatre 
planètes  les  moins  distantes  du  soleil ,  tournent  sur  elles-mêmes 
d'occident  en  orient,  dans  des  périodes  de  temps  peu  différentes 
d'un  jour;  tandis  que  Jupiter  et  Saturne  ont  un  mouvement  de 
même  sens  qu'elles ,  presque  égal  aussi  pour  les  deux ,  mais  dont 
la  période  est  beaucoup  moindre.  Sous  ce  rapport,  comme  sous 
beaucoup  d'autres,  notre  système  planétaire  semble  composé  de 
àenx  groupes  ayant  des  caractères  séparés.  En  outre,  sur  tous 
ceux  de  ces  corps  dont  on  a  pu  mesurer  les  diamètres  apparents 
luivant  des  sens  divers ,  le  diamètre  polaire  est  moindre  que  l'é- 
qnatorial  ;  de  sorte  qu'ils  sont  aplatis  à  leurs  pôles  de  rotation  de 
même  que  la  terre,  mais  dans  des  proportions  différentes,  et  toutes 
pins  fortes. 

Ces  deux  phénomènes,  le  mouvement  rotatoire  des  planètes  et 
leur  aplatissement  dans  le  sens  des  pôles  de  rotation ,  semblent 
donc  avoir  entre  eux  une  connexité  physique,  qui  aurait  pu  in- 
Suer  sur  la  forme  de  ces  corps ,  non  pas  à  la  vérité  dans  l'état 
solide  où  ils  se  trouvent  aujourd'hui,  mais  dans  un  état  de  fluidité 
antérieur,  pendant  lequel  ils  auraient  pris  la  forme  qu'ils  conser- 
vent actuellement  après  leur  solidification.  En  effet,  si  l'on  conçoit 
une  masse  fluide  homogène,  libre  dans  l'espace ,  dont  toutes  les 
particules  s'attirent  mutuellement  avec  une  énei^ie  proportion- 
nelle à  leurs  masses,  réciproque  au  carré  des  distances ,  et  qui  ne 
soit  soumise  qu'à  ces  attractions,  elle  prendra  d'elle-même  la  forme 


r 


«{riiénque  cl  h'y  Buiflliondra  en  équilibre  pcrmAticni.  Mais  «i  l'w 
■appose  en  outre  que  toutes  ses  parties  aient  un  lonuvtMiii'ni  ir 
rotation  angulnire  commun,  autour  d'un  axe  pnssnnt  par  son  en- 
tre,  la  force  cenirifiige  engendrée  |>ar  ce  aiouTemcnt ,  se  «ini[io- 
SADt  en  chacun  do  ses  points  avec  la  résultante  des  forus  attrac- 
tives, sa  masse  fluide  devra  s'allonger  dans  le  sens  de  son  èquatfut, 
et  par  compensation  s'ajilatii-  ft  ses  pôles  de  rotation,  pour  prendir 
une  ligure  compatible  avec  ces  nouvelles  conditions  d'ëquilibrr. 
Cette  considération  mécanique  lit  prévoir  ù  Newton  que  la  lem 
doit  être  aplatie  à  ses  pôles,  avant  que  l'on  eût  constaté  le  fahpv 
lit  mesure  des  degrés.  Car,  dit-il,  ■  si  notre  terre  n'était  pu  nu 

•  peu  plus  haute  ï  rci]uatciif  qu'aux  pâles,  la  matière (Aaîdc) 
■  s'abaisserait  dans  les  régions  polaires  ,  et  s'élèverait  dam  In 

•  régions  équatoriales,  qu'elle  inonderait  entièrement  •  (  *).  Sop- 
posant  donc  une  masse  fluide  homogène,  tournant  sni'  elle-mjiBr, 
Newton  admet  intuitivement  que  la  6gure  d'équilibre  doit  étrcui) 
ellipsoïde  de  révolution,  ce  que  Maclaurin  prouva  depuis  4tre  vr- 
i-ilable.  Partant  de  là,  il  démontre  que  ,  pour  une  durée  derols- 
lion  telle  cpie  celle  de  la  terre,  et  pour  l'énergie  de  l'attraction  que 
nous  lui  voyons  exercer  dans  la  chute  des  corps  ,  l'axe  équatoriii 
de  cet  ellipsoïde  doit  être  à  l'axe  polaire,  comme  a3i  à  a3o,  t» 
qui  donne  l'aplatissement  elli|>lique  i'  égal  à  —,  dans  les  circon- 
stances siijiposées.  Clairant,  d'Alcmbcrt,  Laplace,  étendirent  suc- 
ceasirement  ces  premiers  résultats,  en  remplaçant  avec  avanlagt 
la  méthode  synthétique  de  Nenton,  par  l'analyse  raatbématiqM 
ilevenue  de  jour  en  jour  plus  puissante;  et  l'on  peut  voir  l'histcHre 
de  leurs  travaux  dans  le  chapitre  Vm  de  VEzpatUion  du  ijritimt 
du  Monde,  4insî  que  dans  te  chapitre  I  du  livre  XI  de  la  JM» 
nique  céleste.  Je  n'en  rapporterai  ici  qae  tes  conséquence»  ks  pi» 
générales. 

189.  Admettons  que  ta  ligure  d'équilibre  doive  être  un  ellip- 
soïde de  révolution  honu^ue,  ou  hétérogène,  les  couches  le* 
plus  denses  devant  dans  ce  dernier  cas  être  les  plus  rapprochées 
du  centre.  D'après  tes  apparences  extérieures  que  la  terre  et  les 

(*)  Prineipi*.  iib  III,  prop.  VI,  iheor.  VI. 
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)laDètes  nous  présentent,  ce  mode  de  configuration  ellipsoïdal 
«ra,  pour  tous  ces  corps,  sinon  absolument  rigoureux,  du  moins 
jrès-peu  difTérent  de  la  vérité.  Cela  posé  :  nommons  f  le  rapport 
Je  la  force  centrifuge  à  la  pesanteur  apparente  g^  sur  le  contour 
îquatorial  de  l'ellipsoïde,  rapport  que,  pour  la  terre,  on  dé- 
montre  aisément  être  ^h  {*)'  Supposant  <p  une  fraction  assez  pe- 
tite pour  que  Ton  pubse  négliger  ses  puissances  supérieures  à  la 
première,  les  valeurs  théoriques  de  l'aplatissement  elliptique  »', 

|axeéq.  —  |axepol.  i       .        ,.    . 

ou  -= r^ ~ — - —  seront  comprises  entre  les  deux  limites 

■j  axe  pol.  '^ 

Miivanles  {**)  : 

La  pins  grande  x?»  si  l'ellipsoïde  est  homogène; 

La  plus  petite  y  f ,  si  la  densité  des  couches ,  infiniment  pe- 
tite près  de  la  surface,  va  en  croissant  à  Tinfini  de  la  périphérie 
au  centre. 

Dans  la  même  supposition ,  la  pesanteur  apparente  à  la  surface 
de  tous  ces  sphéroïdes  va  en  croissant ,  de  Téquateur  au  pùle , 
proportionnellement  au.  carré  du  sinus  de  la  latitude;  et  la  quan- 
tité totale  de  cet  accroissement  est  déterminée  par  la  condition 
luivante  : 

Soit  P^  rintensité  de  la  pesanteur  apparente  au  pôle,  Po  cette 
intensité  à  l'équateur;  f'  l'aplatissement  elliptique  du  sphéroïde, 
't\  celui  qu'il  aurait,  pour  la  même  valeur  de  ip,  s'il  était  homo- 
gène. On  aura  généralement 


P,-P. 


=  2[.y-e'. 


Pa 

Lorsque  la  fraction  7  n'est  pas  assez  petite  pour  que  l'on  puisse 
négliger  toutes  ses  puissances  supérieures  à  la  première,  l'ex près- 
non  plus  approchée  de  l'aplatissement  [s]',  dans  le  cas  de  Tho- 
nogénéité,  est 

[«r=ï?4-Tl7?*-7r5T?SetC. 

(*;  Poisson,  Mécanique,  1«  édition ,  pag.  333. 

(**;  Clairaot,  Traité  de  la  Figure  de  la  Terre,  i'«  partie,  $  LXXIV.  — 
^APLACE  ,  Mécanique  céleste  y  liv.  XI ,  ctuip.  I. 


Tous  cfs  théorèmes  ont  i'ié  établis,  avec  une  eilrème  simplirilr 
par  Clairaiil,  dans  la  deiixièine  pariie  de  son  admirable  ouvngr 
sur  la  Figure  de  la  Terre.  La  série  tjui  donne  [i]'  s'y  trouve  u 

§  XVII;  et  l'expression  de  ^'<~ -'-  est  éublie  au  $  XLIX- 

Pour  le  sphéroïde  terrestre,  pur  exemple,  f  étant  77^,  la  [Jn 
grande  valeur  possible  tie  l'aplalissement  elliptitiue,  relative  I 
la  supposition  de  son  homogénéité,  serait  senwblement  |^  ou  777. 
La  plus  petite,  relative  au  cas  d'uoe  densité  croissante  à  l'inSnidr 
la  surfaceau  centre,  serait  jf  ou  ■^.  L'aplatissement  réeli',  777, 
indiqué  par  la  mesure  des  degrés,  est  compris  entre  ces  detis'i- 
tréraes.  L;i  terre  est  done  trop  peu  aplatie  »  ses  pùles  pour  éln 
supposée  homogène;  et  elle  l'est  trop  pour  une  densité  cealnlt 
inlinie.  Sun  état  est  donc  intermédiaire;  c'est-à-dire  tjue  la  den- 
site  de  ses  couches  va  en  croissant  de  la  surface  au  centre ,  MU 
atteindre  cette  dernière  limite.  L'accroissement  de  la  pesanteur  de 
l'équateiir  au  pôle  confirme  celte  indication.  D'après  le  thm- 
rime  de  Clairaut,  la  valeur  totale  de  cet  accroissement  diu 
le  cas  de  l'homogénéité  serait  [•]' même ,  conséquemment  7}^ 
on  0,004329;  et,  pour  l'aplatissement  réel  7-l-j,  il  devrait  élR 
ïIy  —  777  ou  ,  j"  j,  ^  =  D, 00343s,  quantité  beaucoup  plus  con- 
sidérable. Or,  si  l'on  prend  duns  le  tome  II,  pag.  387,  les  loi- 
gueurs  moyennes  L,,  L,  du  pendule  à  secondes  à  Téquateur  et 
au  pôle,  lesquelles  sont  propoitionnelles  aux  intensités  de  la  pe- 
santeur, on  en  tire 

^^ï^-b  =  0,0052089, 

ce  qui  se  rapproche  bien  plus  de  la  seconde  évaluation  que  de  U 
première  ;  et  la  petite  différence  qu'on  y  remarque  s'explique  sul- 
fisamment  par  les  inégalités  des  méridiens  terrestres,  qui  monireat 
que  la  terre  n'est  pas  un  ellipsoïde  de  révolution  exact,  commr 
le  suppose  la  théorie  de  Clairaut.  Mais  la  différeDce  bien  plo) 
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considérable  de  ces  résultats  avec  celui  que  donnerait  la  supposi- 
tion de  rhomogénéité  achève  de  prouver  que  la  densité  de  la  terre 
va  en  croissant  de  la  surface  au  centre  sans  devenir  infinie  en  ce 
dernier  point. 

185.  On  peut  faire  des  calculs  analogues  pour  les  planètes , 
dont  Taplatissement  a  été  astronomiquement  mesuré.  Mais  alors 
ne  connaissant  pas  directement,  par  Texpérience,  la  valeur  de  <f 
qui  s'y  réalise,  il  faut  employer  quelque  autre  résultat  de  leur 
action  qui  y  supplée.  C'est  ce  que  Clairaut  a  fait  encore  pour  les 
planètes  qui  ont  des  satellites,  dont  l'orbite  coïncide  sensiblement 
avec  leur  équateur  ;  et  voici  la  méthode  qu'il  a  donnée ,  dans  son 
Traité  de  la  Figure  de  la  Terre,  II«  partie,  §  XXII. 

Soit  le  temps  de  la  rotation  de  la  planète t 

Celui  de  la  révolution  du  satellite T 

Le  rapport  de  la  distance  du  satellite,  au  rayon  de  l'équa- 

teur  de  la  planète h 

Calculez  une  quantité  auxiliaire  p,  telle  qu'on  ait  (^) 

et  l'aplatissement  [c]'  de  la  planète ,  dans  le  cas  oii  elle  serait  ho- 
mogène ,  s'obtiendra  par  la  série  suivante  : 

de  laquelle  il  résulte 

?  =  P-«-HP%etc. 

De  sorte  que  si  ^  est  une  petite  fraction,  ip  lui  sera  Irès-approxima- 
tivement  égal. 

(*)  UidUion  du  Traité  de  Clairaut  doanéo  en  1^4^,  et  colle  de  i8o8,  qui 
en  est  la  reproduction  calquée,  contiennent  dcui  fautes  d^impression  eisen- 
ticllea  à  corriger,  dans  la  pag.  167,  où  se  trouvent  les  formules  dont  je  fais 
ici  osage.  La  première,  aux  lignes  9  et  10,  où  Pon  a  écrit,  mal  à  propos, 
T'  au  lieu  de  T'.  La  seconde  faute  est  dans  la  dernière  ligne,  où  la  distance 
du  4^  satellite  au  centre  de  Jupiter,  représentée  par  le  nombre  26,G3,  est 
dite  exprimée  endf'am^frfff  du  Jupiter;  lisex  en  demi-diamàtres. 


M 

Cluirant  rait  l'applicalion  de  celle  aûrJe  à  Ju(iilrr, 
pour  donnée  le  mouvement  du  (juatriàup  satellite.  U  a  ninsi  ; 

D'après  tes  observations  de  Dominique  Cassini,  . .  i  =  SgG" 

El  d'après  les  o|j«er\'atioos  de  Pound T  =  ^oh' 

....  A=26,f.î 
^V^  ces  données  on  trouve  d'abord 

""'  'logp  — 2,9349736,     p  =  0,086094  i4  =  rrrrr- 
et  |iar  les  premiers  termes  dci  séries  de  Clairuul,  on  obtient 

[1]'  =  0,1076177  4- 0,0034818  +  0,00030  35. 
f  =  0,086094  i4  +  o ,oo33og 88 , 

on,  en  somme, 

[.]'  =:  o,  r  io3o3o  =  .,,,..  ,  f  =  0,0894040  ^t-pVtt. 
Ce  sont  identiquement  les  résultats  de  Clairaut.  Or,  tontes  la 
observations  qne  j'ai  rapportées  donnent  l'aplatissement  réeli 
de  Jupiter  plus  petit  que  jj,  et  très -approximativement  q^il 
i  ~.  Il  est  donc  uertaioenient  moindre  que  dans  t'bypothèx  it 
l'homogénéité,  et  plus  grand  que  |<p  ou  ^^  qui  supposout  II 
densité  centrale  infinie.  Ainsi  pour  Jupiter,  ccimnie  pour  la  tem, 
la  densité  des  couches  va  en  croissant  de  la  surFact  au  cenire,  sm 
devenir  infinie  en  ce  dernier  point. 

J'applique  les  mêmes  formules  à  Saturne  en  prenant  pour  don- 
née la  durée  de  sa  rotation ,  déterminée  par  W.  Herschel ,  et  kt 
éléments  de  son  sixième  satellite,  tels  qu'ils  sont  rapportés  dm 
le  Syilème  du  Mondr  de  Laplace,  5*  êditian ,  pag.  i35.  îii 
ainsi  : 

f  =  6i6". 
T=.  «96.-1, 
h  =  aa,o8i. 

Avec  ces  données  on  trouve  d'abord 

logp^  I  ,1107735,         p^  0,13905  16  =  ~i\tiii 
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et  (le  là  on  drc 

[«7  =  0, 16758  =  -^:5Vn-»      ?  =  <>»•  36487  = -T^^^y^. 

L.es  observations  de  W.  Herschel  et  de  Bcssel  s^accordent  à  don- 
ner Taplatissement  réel  «'  égal  à  -y^  ;  celles  de  M.  Main  le  feraient 
égal  à  j.  Toutes  ces  valeurs  sont  moindres  que  [<]'.  Mais  elles  sont 
plus   grandes  que  yf  qui  serait  -7^777 •    Donc,   dans  Saturne, 
comme  dans  Jupiter,  les  densités  des  couches  vont  en  croissant 
de  la  surface  au  centre,  sans  devenir  infinies  en  ce  dernier  point. 
ft84.  L*inflnence  de  la  force  centrifuge  pour  modifier  la  figure 
d*cquilibre  d'une  masse  fluide  libre ,  dont  toutes  les  particules  sont 
uniquement  sollicitées  par  leurs  attractions  mutuelles,  a  été  cu- 
rieusement étudiée ,  et  rendue  manifeste  dans  ses  détails  les  plus 
divers,  par  une  suite  d'expériences  ingénieuses  dues  à  M.  Plateau. 
Il  les  a  décrites  dans  un  ouvrage  intitulé  :  Mémoire  sur  les  phé- 
nomènes que  présente  une  masse  liquide  libre  et  soustraite  à  l'ac- 
tion de  la  pesanteur.  Je  me  bornerai  à  indiquer  ici  le  procédé  qu'il 
a  employé  pour  les  réaliser,  et  les  principaux  résultats  qu'elles 
constatent. 

Tout  le  monde  sait  qu'à  température  égale  l'eau  distillée   est 
spécifiquement  plus  pesante  que  l'huile  d'olive  et  moins  pesante 
que  l'alcool.  On  peut  concevoir  une  mélange  d'eau  et  d'alcool 
qui  aurait  la  même  densité  que  l'huile ,  et  dans  lequel  une  goutte 
de  celle-ci  se  maintiendrait  conséquemment  en  équilibre  par- 
tout où  on  voudrait  la  placer,  sans  d'ailleurs  s'y  mêler  chimi- 
quement. Mais  à  cause  de  l'inégale  dilatabilité  des  éléments  d'un 
tel  système,  la  moindre  variation  occasionnelle  de  la  tempéra- 
ture troublerait  son  équilibre,  et  la  goutte  d'huile  y  prendrait 
aussitôt  un  mouvement  continu  d'ascension  ou  de  descente.  Pour 
('viter  cet  inconvénient,  M.  Plateau  opère  de  la  manière  suivante. 
Dans  un  large  vase  rectangle  dont  les  parois  verticales  sont  des 
glaces  planes ,  à  faces  parallèles ,  il  dépose ,  au  moyen  de  quelques 
précautions  particulières,  un  mélange  d'eau  et  d'alcool,  de  densité 
variable  à  diverses  hauteurs  >  les  couches  inférieures  étant  spéci- 
fiquement un  peu  plus  pesantes  que  l'huile^  la  supérieure  un  peu 
plus  légère;  puis,  à  l'aide  d'autres  artifices  qu'il  décrit,  il  y  intro- 
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duît  une  masse  d'tiuile  (|ui  dcsci'nd  dVlle-ni^me,  jits 
qu'elle  rcncunire  la  couche  doDi  la  dcnsilé  est  ogale  fk  la 
s'y  arrête,  et  s'y  fixe  dans  un  état  d'équilibre  stable,  étant  ains 
complélemenl  soustraite  i  l'action  de  la  pe^nLeur.  l.'aUracàiti 
mutuelle  de  ses  propres  particules,  les  agrège  alors  ea  une  sphèn^ 
isolée,  ayant,  par  exemple,  60  millimétrés  de  diamètre.  Pow 
que  cette  sphère  reste  transparente  il  faut  que  ta  température  ^ 
descende  pas  au-dessous  de  18  degrés  centésimaux. 

Maintenant  cette  sphère  étant  formée,  il  s'agit  de  lui  imprinir 
un  mouvement  de  rotation  autour  de  son  diamètre  veriîc.il,  i.ei 
effet  M.  Plateau  établit  préalablement,  dans  le  vase  rectangulain, 
une  mince  tige  de  fer  qui  le  traverse  fi  son  centre,  parai lèlenioii 
à  ses  parois  latérales,  comme  le  représente  laj?^.  39.  L'extrémitt 
inférieure  de  cette  tige  repose  sur  un  pivot  il  jour,  percé  au  foal 
du  vase;  la  supérieui-e  traverse  un  collet  percé  dans  la  même  w- 
ticalei  et  h  son  milieu,  qui  se  trouve  à  la  moitié  de  la  hauteur  du 
vase,  est  fixé  cenlralemeut  un  disque  circulaire,  mince,  pareillr- 
ment  en  fer,  dont  te  diamètre  est  d'environ  35  millimctm.  tiw 
manivelle,  fixée  ail  haut  delà  lige,  permctd'impriiner  A  ce  syilfai 
un  mouvement  rotatoire,  dont  on  varie  â  volonté  I&  rapidité.  Ctl 
préparatifs  établis,  on  enlève  cette  portion  de  l'appareil,  et  l'ill 
introduit  le  mélange  alcoolique,  puis  h  masse  d'huile;  ifA 
quoi ,  par  des  procédés  de  manipulation  que  M.  Plateau  décrit, 
on  règle  la  densité  verticalement  décroissante  du  mélange  011  tlfc 
nage ,  de  manière  qu'elle  vienne  se  fixer  en  sphère  ,  à  peu  prit 
au  milieu  de  la  hauteurdu  vase.  Cela^il,  on  introduit  leatemMA 
la  tige  avec  son  dis(pic,  frottés  d'huile ,  et  si  la  sphère  isolée  k 
se  trouve  pas  exactement  au  niveau  de  celui-ci ,  un  orifice  excti- 
trique,  percé  dans  la  paroi  supérieure  du  vase,  )ierinet d'ajonV 
graduellement  au  mélange  les  petites  quantités  d'eau  ou  d'alcMl, 
nécessaires  pour  établir  l'égalité.  Ceci  obtenu ,  on  amène  la  now 
d'huile  en  contact  latéral  avec  te  disque,  en  la  conduisant  letitt- 
ment  avec  une  baguette  de  verre.  Comme  il  est  mouillé  du  roèw 
liquide,  elle  s'y  attache,  l'enveloppe,  et  se  muute  concentnqw- 
ment  autour  de  lui,  sons  une  forme  sensiblement  sphériqoe, 
comme  dans  son  premier  ètut  de  liberté. 


PHTSK^UE.  4*7 

^lors  faîtes  tourner  la  manivelle ,  de  manière  à  donner  à  la  tige 
et  au  disque  un  mouvement  de  rotation  uniforme  ^  d'abord  très- 
lent.  L'un  et  Tautre  entraîneix>nt  d^abord,  par  leur  friction,  les 
particules  d*huile  qui  leur  sont  contiguës.  Celles-ci  entraîneront 
de  même  les  plus  externes,  et  cet  effet  se  propageant  de  proche  en 
proche  du  centre  à  la  circonférence,  jusque  dans  le  mélange  am- 
biant, toutes  les  particules  de  la  masse  d*huilc  se  mettront  bientôt 
à  tourner,  avec  des  vitesses  angulaires  inégales ,  autour  de  Taxe 
commun.  Alors  l'équilibre  de  cette  masse  dépend  de  l'attraction 
mutuelle  de  ses  propres  particules,  combinée  avec  les  forces  cen- 
trifuges engendrées  par  leur  mouvement  de  rotation.  Pour  obéir 
à  cette  double  influence ,  elle  se  renfle  à  son  équateur,  s*aplatit  à 
ses  pôles ,  et  prend  ainsi ,  en  définitive ,  une  figure  à  peu  près 
ellipsoïdale ,  analogue  à  celle  que  les  planètes  nous  présentent. 

Si  le  mouvement  de  rotation  du  disque,  après  avoir  été  d'abord 
maintenu  très-lent  y  est  rendu  plus  rapide,  la  masse  d'huile  s'a- 
platit davantage  à  ses  pôles  et  s'allonge  dans  le  sens  de  son  équa- 
teur. S'il  est  rendu  plus  rapide  encore,  elle  se  creuse  à  ses  pôles 
en  s'étendant  toujours  davantage  dans  le  sens  horizontal;  et  enfiq, 
abandonnant  le  disque,  elle  se  transforme  en  un  anneau  circu- 
laire, comme  le  représente  )sLjig,  ^o. 

A  un  certain  degré,  limite  de  vitesse  du  disque,  cet  anneau  tient 
encore  à  l'axe  par  une  pellicule  d'huile  horizontale  excessivement 
mince.  Pour  une  vitesse  plus  grande,  cette  pellicule  se  rompt  et 
Tanneau  demeure  entièrement  isolé.  Alors,  si  l'on  cesse  de  faire 
tourner  le  disque,  le  mouvement  rotatoire  de  l'anneau  se  trouve 
bientôt  usé ,  par  les  pertes  de  vitesse  que  lui  cause  la  friction  du 
milieu  ambiant.  Il  se  contracte  graduellement  sur  lui-même,  et 
finit  par  se  concentrer  autour  de  l'axe  en  forme  de  sphère,  dans 
son  état  primitif  d'immobilité. 

Si  l'on  veut  empêcher  ce  retour  de  l'anneau  sur  lui-même,  il  faut 
employer  un  disque  plus  large,  ayant  par  exemple  5o  millimètres 
de  diamètre  au  lieu  de  35  pour  une  sphère  d'huile  de  60  milli- 
mètres ,  comme  nous  l'avons  supposée.  Alors,  au  lieu  d'arrêter  le 
mouvement  de  rotation  de  ce  disque ,  quand  l'anneau  a  atteint  sa 
plus  grande  extension ,  il  faut  le  continuer  jusqu'à  ce  que  la  pel- 
T.  V.  ay 


liciile  centrale  se  rompe ,  l't  iiiiitiie  ajirùs  i|u'elle  est  rnin])ue.  Diu 
ce  dernier  cas,  le  mouvcnient  rotatoire  ie  i:ot>iRiiinii|iiant  ui 
particules  du  milieu  ainbïiiut,  la  force  cenlrifEigi?  les  chaue  conii- 
nuetleincnl  vers  l'annciiu  ;  celui-ci  ne  tarde  pas  à  se  dêroroiu; 
bientôt  il  se  sépare  en  masses  isolées,  qui  s'agrégenl  indiri- 
ditelleoient  en  sphères,  et  conservent  pendant  quel<iiics  initnili 
un  mouvement  de  rotation  propre,  de  même  sens  ijiie  celui  At 
l'anneau;  onVant  ainsi ,  peut-être,  une  sorte  d'anal o j,'ie (i'ongin' 
avec  le  sjrstème  de  petites  pUnèles  qni  circulent  entre  Mars  et  Ja- 
piler. 

Ces  ingénieuses  expériences  de  M.  Platcan  se  rattachaient  irof 
intimement  au  sujet  que  j'ai  traité  dans  le  présent  chapitre  i  pMi 
({ue  je  ne  dusse  pas  en  présenter,  au  moins,  ce  court  résumé.  Ontt 
verra  encore  une  autre  application  très-curieuse,  dans  le  chajnin 
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CHAPITRE  XI. 

De  Vanneau  de  Saturne. 

Section  V^,  —  Détermination  des  éléments  de  Vanneau 

de  Saturne. 

i8tf.  Peu  de  temps  après  la  découverle  des  lunettes,  Galilée 
ayant  observe  Saturne ,  cette  planète  lui  apparut  avec  des  parti- 
cularités si  étranges ,  qu'il  s*enipressa  d'en  faire  part  à  Jules  de 
Médicis,  dans  une  lettre  en  date  du  i3  novembre  1610.  «  J'ai, 
>  lui  dit-il ,  vu  avec  étonnement  que  Saturne  n'est  pas  un  astre 
■^  simple,  mais  qu'il  est  composé  de  trois  étoiles,  qui  sont  immo- 
»  biles  entre  elles,  et  dont  celle  du  milieu  est  la  plus  grosse.... 
»  Dans  les  lunettes  qui  grossissent  peu  les  objets,  ces  trob  étoiles 
»  ne  semblent  pas  séparées,  et  leur  ensemble  se  présente  sous  une 
0  forme  allongée  comme  une  olive.  Mais  avec  des  grossissements 
»  plus  forts ,  les  latérales  se  voient  distinctes  de  la  centrale ,  dont 
»  elles  sont  seulement  très- rapprochées.  »  Après  que  ces  appa- 
rences eurent  persisté  duraat  près  de  trois  années ,  elles  s'altérè- 
rent :  les  appendices  latéraux  s'affaiblirent  progressivement ,  puis 
disparurent;  de  sorte  qu'en  161  a  Galilée  vit  Saturne  parfaitement 
rond  et  simple.  Mais  plus  tard  les  anses  reparurent,  faibles  d'abord, 
puis  croissant  graduellement.  Ces  singulières  métamorphoses  d'un 
astre  éternellement  permanent ,  occupèrent  avec  une  égale  conti- 
nuité les  yeux  ainsi  que  la  pensée  des  astronomes  pendant  près 
d'un  demi-siècle;  et  l'imperfection  de  leurs  instruments,  aidant 
aux  écarts  de  leur  imagination ,  ils  rivalisèrent  entre  eux  pour 
attribuer  à  Saturne  les  conditions  de  métamorphose  les  plus  bi- 
zarres, que  Huyghens  nous  a  conservées.  J'en  rapporte  quelques-- 
unes comme  exemple  dans  la  PL  X. 

Enfin  l'esprit  judicieux  autant  quUnventif  d'Huyghens,  lui  mon- 
tra Tunique  route  qui  pouvait  conduire  à  la  vérité.  Rejetant,  avec 
raison,  toutes  les  hypothèses  qui  attribueraient  des  mutations 
réelles  de  forme  à  un  astre  permanent ,  il  comprit  que  toutes  ces 

27. . 
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Taritïl^s  phi^nom^nales  devaient  erre  tltm  A  l'existence  de  quHipir 
Corps,  suspendu  autour  de  Satnrne,  l'dt'^nnipiignant  dam  m» 
Cours,  (Capable  cotiime  lui  de  célléchir  lu  lumière  du  sriltril ,  thùi 
d'une  CDD  figura  lion  telle,  c]ue,  «élan  les  itifféreiits  nspeci»  sou»  In- 
quels  il  se  présente  successivement  i  nous  et  fi  cet  asire ,  it  (jni 
W'pruduire  toutes  les  apparences  ubservées.  La  rjuestian  k  irau- 
Tant  ainsi  riimenée  a  un  probl^ini*  de  perspective  nstranuuiiqu», 
la  puissance  des  iasiruincnts  optiques  (ju'il  avait  f4bri()urà,  r 
qti'il  y  appliqua,  lui  fournil  les  données  de  géoméirie  précisr^  av^ 
quelles  il  fallait  satisfaire;  et  apivs  avnir  annoneê  le  principe  di 

■  tk  solution  sous  le  voile  d'uD  anagramme  en  mnrs  i(>S6,  jl  U  pu- 
Uia  complète  en  i65g,  avec  un  ensemble  de  preuves  irrccti tabla, 
'dans  un  ouvrage  spécial  intitulé  Sysirma  Soturnlum,  dont  je  b'ïo-  - 
wi,  pour  ainsi  dire,  qu'à  présenter  ici  l'extrait. 

186.  La  proposition  Tondameiitale  et  unique  qu'il  y  déTel<ifi(r, 
c'est  que  toute  la  succession  des  apparences  observées  ,  peut  v 
représenter  mathématiquement,  et  éti'c  prédite  d'avance  ft  époq» 
•se,  avec  une  certitude  toujours  parfaite,  en  admettant  que  If 
^obc  de  Saturne  est  entouré  concentriqucmeut  par  UD  annïJii 
ârculaire,  opaque,  Ires-mince,  qui  ne  lui  est  adhércol  nulle  p«rt, 
«  qui  néanmoins  l'accompagne  dans  son  mutivement  autour  dn 
soleil ,  comme  un  satellite ,  en  se  maintenant  toujonrs  parallèle  i 
hii-œéme,  et  formant,  avec  le  plan  de  l'écliptique,  un  3ni;lt'  con- 

'  slani  d'tnvirnn  3o  degrés.  Les  conscquences  générales  de  celle 
hypothèse,  s'aperçoivent  à  l'inspection  de  la^.  4  '  que  j'empnmK 
au  Sjxtema  Satumium.  On  y  voit  l'anneau  ,  amené  progreMirc- 
ment  avec  Saturne  dans  seize  positions  différentes  autour  dn  lo- 
leil  O ,  et  se  présentant  k  cet  astre ,  sous  tous  les  aspects  que  In 
assigne  la  condition  de  parallélisme  à  laquelle  son  plan  est  assujetti 
Un  orbe  de  dimension  moindre ,  décrit  autour  de  O  ,  repréacBie 
celui  sur  lequel  la  terre  T  circule  avec  une  vitesse  angulaire  irealï 
fois  plus  grande,  ce  qui  modifie  encore  les  aspects  successifs»» 
lesquels  l'anneau  se  présente  à  elle ,  dans  le  court  de  chaque  in- 
née. 11  faut  maintenant  suivre  les  conséquences  de  celte  constnic- 
tion  dans  leurs  détails ,  et  voir  si  elle  s'accorde  en  tout  point  inc 
tes  faits  observés. 
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La  figure  est  tracée  en  perspecrive  dans  le  plan  de  récliptique , 
;u  par  sa  face  boréale ,  Taustrale  étant  de  Tautre  côté  du  papier. 
L'orbe  terrestre  y  est  contenu.  L'orbe  de  Saturne ,  incliné  sur  Té- 
cliptique  d'environ  2"  3o',  y  est  représenté  en  projection  ortho- 
gonale autour  du  soleil  O.  M^s ,  pour  la  simple  exposition  des 
phéDomènes  généraux,  on  peut,  comme  l'a  fait  Huygbens,  négli- 
ger cette  petite  inclinaison  et  supposer  l'orbe  de  Saturne  coïnci- 
dant avec  récliptique ,  de  même  que  celui  de  la  terre.  Toutefois , 
en  admettant  provisoirement  cette  simplification,  j'ai  marqué  sur 
la  figure  le  nœud  ascendant  Q  et  le  nœud  descendant  ^  de  cette 
orbite,  pour  le  temps  auquel  elle  se  rapporte,  et  j'ai  tracé  sa  moi- 
tié boréale  en  ligne  pleine ,  l'australe  en  ligne  ponctuée.  La  droite 
Qn  t3«  ^^  menée  par  le  soleil ,  parallèlement  à  la  trace  du  plan 
de  Panneau  sur  celui  de  l'écliptique ,  laquelle  forme  avec  la  ligne 
des  nœuds  de  Torbite ,  un  angle  constant  d'environ  56  degrés , 
comme  nous  le  prouverons  plus  loin  :  cette  droite  est  convention - 
nellement  définie  la  ligne  des  nœuds  de  T anneau.  Ces  indications 
de  positions  ne  sont  qu'approximatives ,  comme  celles  des  signes 
zodiacaux  que  Huyghens  a  marqués  sur  la  figure.  Elles  sont  uni- 
quement destinées  à  rendre  sensibles  les  conditions  géométriques, 
dans  lesquelles  s*opèrent  les  effets  de  perspective  que  nous  allons 
étudier.  Afin  d'éviter  la  confusion  que  pourraient  occasionner  les 
lignes  que  nous  aurons  ultérieurement  à  tracer  sur  cette  figure , 
je  la  reproduis  en  projection  plane  sous  le  n**  4^»  ^"  ^^  réduisant 
aux  deux  orbites  de  la  terre  et  de  Saturne ,  supposées  circulaires 
pour  plus  de  simplicité. 

187.  Suivons  d'abord  les  conséquences  générales  de  l'hypo- 
thèse d'Huyghenssur  ces  figures  mêmes.  Une  des  conditions  qu'elle 
assigne^  c'est  que  le  plan  de  l'anneau  se  maintient  toujours  pa- 
rallèle à  lui-même  pendant  son  transport.  La  trace  de  ce  plan 
sur  récliptique  présentera  donc  aussi  ce  caractère  de  parallélisme, 
dans  toutes  les  positions  successives  011  le  mouvement  de  Saturne 
l'amènera.  Donc,  pendant  chaque  révolution  sidérale  de  Saturne, 
comprenant  environ  trente  révolutions  sidérales  de  la  terre,  il  y 
aura  deux  époques  où  cette  trace,  passant  par  le  soleil,  coïncidera 
avec  la  droite  centrale  Q„  JJn  qwe  nous  avons  menée  parallèle- 


■Maf  &  sa  directian  générale.  En  uegligcani  lis  IdtJIuJes  de  Sa- 
bos^j  comme  nous  le  faisons  provîsoii'emenl  dans  Boire  exptut 
MtMl^ceU  devra  arriver  quand  celle  planète,  qui  tranjponr 
PMÉMau  avec  elle,  traversera  la  trace  centrale  dans  un  de  » 
M*idb  opposés  Q„,  y»;  et  il  s'en  Taiidra  de  Crèa-peii  quel» 
cifant  ne  se  passent  ainsi  en  réalité.  En  tnnr  cas,  chaque  rois  qur 
WwÉte  mobile  de  l'anneau  prendra  la  position  rentrais  Q,  Q„ 
!■  aileil  se  trouvant  dans  le  plan  de  l'anneau,  celui-ci  ne  wn 
Mhirr  que  par  sa  tranche  ;  et,  si  elle  est  très  mince,  le  filei  Inni- 
MM  qu'elle  réfléchira  pourra  être  si  faible,  que  l'anneau  ne  Mil 
plot  ^rceptible,  quel  que  snit  le  point  de  l'orbe  terrestre  d'oi 
Mm  l'observons.  Alors  le  disque  de  Saturne  nous  puroitra  rond 
fltMpciurvu  de  tout  appendice  annulaire,  tel  qu'il  est  reprôtellr 
M  fi,  D',  fig.  43,  et  séparément  dans  la  fig.  44-  Seulemcni, 
r^pabseur  de  l'anneau  projetant  son  omlire  sur  ce  disque,  H 
ftmttA  le  viiir  traversé  vers  son  milieu  par  une  bande  obsrurt. 
,  Aul  diamètre  k  peu  près  égal  à  celui  qu'il  sous-lend  .stors  niU 
▼■  it  Saturne.  Une  telle  apparence  a  été  effectivement  remir- 
^■4*  par  nuyghens  en  mai  i656,  puis  par  Maraldi ,  lors  d'uM 
pknc  rORtti;  <ie  ce  genre  qui  eut  lieu  en  février  t^iS,  dans  letuMid 
••Mklant  Q^,  avec  des  délails  sur  lesquels  j'aurai  uccaùoa  É  ' 
revenir.  Ces  circonstances  sjU'ciales,  qui  font  disparaître  l'anneiit, 
se  reproduiront  périodiquement  pOiir  chaque  nœud  Q,,  JJn 
api4s  une  révolution  sidérale  de  Saturne,  ce  qui  en  sera  un  ratK- 
tare  distioctif,  dont  nous  ferons  plus  loin  usage. 

Hais  il  y  aura  aussi  des  époques  où  l'anneau  cessera  d'être  ptr- 
ceptible  pour  nous,  par  une  autre  cause.  Pour  le  prouver,  menoia 
dans  l'écliplique  deux  droites  indéfinies  a,  o, ,  a,  a, ,  fg.  42,  tooIR 
deux  tangentes  à  l'orbe  terrestre,  et  parallèles  it  la  trace  de  l'ut- 
neau.  Tunique  celle-ci,  dans  son  mouvement  de  transport,»: 
ttautera  comprise  entre  ces  deux  tangentes,  la  terre,  en  décritui 
son  orbite  propre,  devra  la  rencontrer  une  ou  plusieurs  fois,  s(4aa 
le  rapport  de  leurs  vitesses  respectives.  Dans  de  tels  cas,  kplii 
de  l'anneau  prolongé  passera  par  la  terre,  qui  ne  le  verra  que  pw 
sa  tranche;  et  si  elle  est  très-mince,  on  pourra  cesser  de  le  voif- 
Mail  ces  disparitions ,  dépendant  à  la  fob  du  mouvement  de  S»- 


PHYSIQUE.  4^3 

lame  et  de  celai  de  la  terre  dans  leurs  orbites  propres,  auront 
d'antres  périodes  que  les  passages  de  Tanneau  par  le  soleil ,  ce  qui 
les  en  fera  distinguer. 

188.  L'anneau  est  si  mince,  que,  lorsqu'il  est  vu  par  sa  tranche, 
•on  épaisseur  n*est  pas  optiquement  mesurable,  même  quand  on 
Tobsenre  avec  les  télescopes  les  plus  puissants,  et  Ton  peut  seule- 
ment lui  assigner  des  limites  probables.  Le  29  août  1789,  trois 
jonrs  après  un  de  ses  passages  par  la  terre,  W.  Herschel  Tayant  déjà 
vn  repandtre  dans  son  grand  télescope  comme  un  filet  lumineux, 
le  4*  satellite,  qui  vint  occasionnellement  se  projeter  sur  lui,  le  dé- 
bordait des  deux  côtés,  d'une  quantité  au  moins  égale  à  un  tiers  de 
son  diamètre  propre,  que  Herschel  estimait  sous-tendre  au  plus  1  se- 
conde, ce  qui  lui  fit  juger  que  Tépaisseur  de  l'anneau  devait  sous- 
tendre  au  plus  o",  3  (  '^j.  Il  vit  aussi  le  7*  satellite,  plus  petit  encore 
qne  le  4%  passer  sur  celte  même  ligne  lumineuse,  comme  une  perle 
sur  un  fil.  Shroeter,  d'après  d*autres  indices,  trouva  que  Tépaisseur 
de  Tanneau  vue  du  soleil  devait  sous-tendre  au  plus  0^^,125.  Enfin 
le 29  avril  i833,  sir  John  Herschel,  ayant  observé  Saturne  avec 
un  excellent  télescope  de  20  pieds  de  foyer,  trois  jours  après  un 
des  passages  du  plan  de  Tanneau  par  la  terre,  sans  apercevoir  de 
celui-ci  aucune  trace,  estima,  d'après  celte  invisibilité  même,  que 
son  épaisseur,  vue  à  la  moyenne  distance  de  Saturne,  ne  devait  pas 
sous-tendre  plus  de  o'',o3  (*^).  On  aura  une  idée  sensible  de  ces  me- 
sures angulaires,  si  Ton  considère  qu'une  sphère  placée  sur  Torbe 
de  Saturne,  à  la  distance  moyenne  de  cette  planèle  au  soleil,  et 
qui,  vue  du  centre  de  cet  astre,  sous-tendrait  un  angle  de  i  se- 
conde, aurait  pour  diamètre  linéaire  6900  kilomètres;  de  sorte 
que,  pour  un  diamètre  apparent  de  o'%o5,  l'épaisseur  de  l'anneau 
serait  seulement  de  345  kilomètres,  moindre  que  la  distance  de 
Paris  à  Lyon  (***).  D'après  cela,  on  conçoit  que,  pour  qu'il  nous 


(*)  Tr^iM.  PAî/.,  1790,  tome  I,  pag.  6. 

(**)  OutUnes  of  Àsironomy ,  pag.  315. 

(***)  Soient  a'  le  demi  grand  axe  de  Torbe  de  SeUirne  ,  a  celui  de  Porbe 
trrreatre.  Si  Ton  nomme  x  le  rayon  d^unc  «phëre  qui  sous-tendrait  1"  à  la 


'  tcit  A  M  1 
inutescm 


4j4 

soit  p4.>rceplible,  il  faul  que  le  rayon  mené  de  notre  tcit  t 
centre  forme  i;^néraiement  un  aogle  de  quelques  minutes  « 
celle  de  ses  deux  faccï  qu'il  aous  présente;  angle  qui  sera  (l'an' 
tant  moindre  que  la  lunette  avec  laquelle  on  l'observe  admetui 
tin  plus  fort  grossissement.  W.  Herseliel  dit  ne  l'avoir  jamabpttilii 
de  vue  dans  ses  puissants  télescopes  ;  mais  aucun  autre  asIroDomt 
n'a  été  témoin  d'un  pareil  Tait. 

IB9.  Reprenons  maintenant  nos  deux_^^.  4  ■  *^'  4^>  ^^  suivoiu 
d'abord  les  conséquences  qui  en  résultent  relativement  aux.  phtm 
d'illumination  de  l'anneau  par  le  soleil ,  aux  cpoipies  successivts 

dittince  a',  OD  aura  ,d'>prÉ>  celle  conilillon, 

or,  notre  tableau  de  la  pag.  iGG  dunae 

U«  plnti  ai  r  ett  le  rayon  de  lu  terre  suppoaéo  aphi^riqui! ,  ci  quo  l'iiu  pnouc 
laporallaie  moyenne  du  laleil  cgilï  à  8',8,  comno  la  font  loa  TihUideDt- 
tunbre,  il  en  rétultcru 

Tirant  de  li  i  en  r,  el  <i.l)-.liluont  le  rapiiorl  des  pciiu  arcs  (i|%  8',»  l 


uiaintananl  le  contour  de  la  terre  aiipposée  sphërique  contient  joiKw  lil»- 
mèlrea,  d'i.ù  il  suit  que  ton  rayon  r,  eiprimê  ausai  en  kilomètre!,  cii 

r --^6:166'^ ,a,    Joa=  3.8o3SBo3; 

<lo  li  on  lire 

•Tel  lenitdonc  le  diaroèiro  linétiire  d'une  sphère  qui,  vue  On  aoleil  ï  iaib 
tance  moyennu  de  Saturne,  soiia-lenilpail  xtn  nojle  de  i  icconde.  Telle  am' 
donc  uniBi  l'cpaiaieur  de  l'anncnu  do  Snlurne,  si,  dant  aet  pam^  parb 
soliil,  il  oioil  t  seconde  de  diniDèlro  apparenl.  Mais  loua  les  obierraKoi 
a'acconleni  aujourd'hui  ï  trouver  ce  dianièlre  beaucoup  moindro.  S'il  élail 
St'jlement  de  o",o5  ,  eomme  (ir  John  Hcrechel  lepréaume,  répaisenrib 
VaaDWD  ne  aérait  que  de  345  kilamAtrea,  commère  l'ai  dit  daoa  )e  tenf 
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de  son  transport.  £]les  sont  évidentes  par  ces  figures  mêmes.  Tant 
que  la  trace  mobile  de  l'anneau  sur  le  plan  de  Técliptique  se  trou- 
vera à  l'orient  de  la  droite  centrale  ^n  ^n»  ce  qui  aura  lieu  pen- 
dant tout  le  temps  que  Saturne  parcourra  la'portion  de  son  ellipse 
qui  est  située  du  même  côté  de  cette  droite,  la  face  australe  de 
l^anneau  sera  seule  illuminée  par  le  soleil  ;  la  face  boréale  sera 
dans  Tombre.  Quand  cette  trace  coïncidera  avec  Qm  ^3»'  ^^  soleil 
n'éclairera  aucune  des  deux  faces,  mais  seulement  la  tranche  de 
Tanneau.  Enfin,  quand  la  trace  mobile  se  trouvera  à  l'occident 
de  Qii^ii,  le  soleil  illuminera  la  face  boréale  de  l'anneau,  et 
Taustrale  restera  obscure,  contrairement  à  ce  qui  avait  lieu  dans 
la  portion  orientale  de  l'orbite  que  nous  avons  d*abord  considérée. 
Ces  alternatives  se  répéteront  deux  fois  pendant  chaque  révolu- 
tion sidérale  de  Saturne,  puisque  chacune  de  ces  révolutions 
amènera  deux  fois  la  trace  mobile  sur  la  direction  Qn  ^«9  par 
des  mouvements  de  sens  opposés. 

190.  Ceci  reconnu,  reprenant  en  particulier  la  fig.  4^9  ^^' 
nons  dans  son  plan  deux  droites  Gi  <t\  ,  ut  v , ,  tangentes  à  l'orbe 
terrestre,  et  parallèles  à  la  trace  mobile  de  l'anneau ,  par  consé- 
quent aussi  à  sa  direction  centrale  Qr  tSo*  ^^  passages  de  la 
terre  dans  le  plan  de  l'anneau  ne  pourront  s'opérer  que  dans  les 
temps  où  cette  trace  se  trouvera  comprise  entre  les  deux  tangentes 
ainsi  dirigées.  Or,  je  démontre  ici  en  note  que  les  rayons  menés 
du  centre  du  soleil  aux  quatre  points  de  l'orbite  de  Saturne,  où 
les  deux  tangentes  vont  aboutir,  forment  autour  de  la  droite  cen- 
trale un  même  angle  p^  ,  égal  à  G*"  i'  3^'  (*).  Ainsi ,  pendant  que  la 


(*)  Ces  é?a1uatioiiB  ne  devant  être  qu^approximatÎTea,  je  me  borne,  ainsi 
qae  je  Pat  dit  dans  le  texte,  à  les  établir  en  considérant  l^orbite  de  la  terre 
et  celui  de  Saturne  comme  des  cercles,  ayant  pour  rayons  a,  a',  et  décrits 
tous  deux  en  mouvements  uniformes,  dont  les  valeurs  diurnes  sont  n,  n'. 
Par  lus  points  M,  M',  où  la  trace  mobile  de  l'anneau  devient  tangente  à  Porbe 
terrestre,  et  par  le  centre  O  menez  trois  plans  perpendiculaires  au  diamètre 
M,  M'.  Ils  marqueront  sur  le  cercle  de  Saturne  les  quatre  points  que  j^ai  dé- 
signés dans  le  texte  par  la  lettre  9,  et  y  traceront  aussi  In  droite  Qj,^,,  qui 

leur  sera  intermédiaire.  Les  rayons  a',  menés  de  ces  points  a  au  centre  O, 
formeront  autour  de  la  droite  centrale  un  même  angle,  que  j'ai  nommé  v^y 
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trace  mobile  de  Tanoeau  traverse  le  diamètre  MM'  de  Torbe  ter- 
restre qui  lui  est  perpendiculaire ,  Saturne  décrit  sur  son  prt>pit 
cercle  un  arc  de  12^2'  &'  ;  ce  qui ,  d'après  la  valeur  connue  de  soc 
mouvement  moyen ,  emploiera  SSg'y  694  >  ou  approximativemect 
36o  jours»  c'est*à-dire  environ  5  jours  de  moins  que  n'en  c^mpreDd 
une  n^volution  complète  de  la  terre  sur  son  propre  cercle.  D'aprrs 
cela»  quelle  que  soit  la  position  de  la  terre  à  Tinstant  où  la  trace  mo- 


•t  qui  aora  pour  frinus  ~*  Si ,  do  plus>  on  noiame  :  lo  oombre  de  jo«n  q«e 

Saturne  emplûîora  à  le  décrire ,  atee  ion  mouTement  diurne  «%  les  des 
inconnuoi  1^,  et  1  se  eoneloront  des  deux  équations  suivantes  : 

dans  lesquelles  a'  derra  être  exprimé  en  quantités  angulaires  do  même  ot- 
ture  que  v^. 
Or  notre  tableau  de  la  pag.  a66  donne 

«  étant  I.  De  là  on  tire  d^abord 

log8in»',  =  ï.oao5o39,   •',  =  6«.»'.3%46  =  'ji6G3',i6,  log»^  =  4.3357>p; 

diviaantdoner'  par  le  moyen  mouvement  diurne  de  Saturne  exprimé  es 

aeoondes,  lequel ,  ainsi  qu^on  le  rerra  pag.  43o,  a  pour  logarithme  tabulaire 
o.3oa673o,  on  obtiendra 

1=  1791,84:, 
par  eonséquent 

>.= 3591,694. 

a <  est  le  nombre  de  jours  que  la  trace  mobile  de  l'anneau  emploie  à  traver- 
ser le  diamètre  MM'  d«  Porbe  terrestre,  en  n'^attribuant  à  Saturne  que  sm 
mouvement  moyen.  Daus  la  réalite,  ce  mouvement  est  variable,  parce qœ 
rort>ite  de  Saturne  n^est  pas  tout  à  lait  circulaire  et  n^est  pas  non  plus  ou- 
tement  comprise  dans  le  plan  de  Pécliptique  comme  nous  Tavons  ici  supposé. 
En  outre,  Porbe  terrestre étsnt  lui-même  elliptique,  les  positions  eztrêv» 
de  la  trace  de  Panneau  ne  sont  pas  exactement  perpendiculaires  au  diamètre 
transversal  MM'.  Mais  les  erreurs  qui  peuvent  provenir  de  ces  suppositioiu 
simples ,  étant  de  Perdre  des  excentricités  et  de  Pinclinaison  que  Pou  né- 
glige, devront  être  très-petites  comme  elles  ;  de  sorte  que  les  résultats  atosi 
obtenus  pourront  être  aisément  rscttBés  par  un  calcul  ultérieur,  oobbm 
nous  le  verrons  plus  loin. 
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bile  aborde  le  diamètre  transversal  MM',  au  point  M  pour  aller  en 
M'y  ou  an  point  M' pour  revenir  au  point  M,  elle  sera  rencoi^trée  par 
la  terre  au  moins  une  fois,  et  pourra  l'être  trois  fois  dans  quel- 
ques circonstances.  J'exposerai  à  la  fin  du  présent  chapitre  une 
méthode  qui  fera  connaître  les  instants  ainsi  que  le  nombre  de 
ces  rencontres  y  pour  chaque  position  initiale  assignée  à  la  terre. 
Ici  je  veux  seulement  signaler  les  phénomènes  généraux.  A  cha* 
cune  de  ces  rencontres,  la  terre  sera  dans  le  plan  de  Tanneau,  qui 
lui  deviendra  alors  invisible,  à  cause  de  sa  minceur.  Or,  quand  la 
terre  est  placée  entre  le  soleil  et  la  trace  mobile  de  Panneau,  celui-ci 
lui  présente  sa  face  éclairée;  et  quand  elle  se  trouve  au  delà  de  la 
trace  relativement  au  soleil ,  Panneau  lui  présente  sa  face  obscure. 
Chaque  passage  de  la  terre  dans  le  plan  de  Fanneau  amènera  donc 
une  pareille  alternative  :  soit  de  la  visibilité  à  l'invisibilité,  ce  qui 
constituera  une  </i>/»arr/io/i  de  l'anneau  ;  soit  de  l'invisibilité  à, la 
visibilité,  ce  qui  constituera  une  réapparition.  Le  calcul ,  d'ac- 
cord avec  les  phénomènes,  montre  que  chacun  de  ces  deux  états 
peut  durer  plus  ou  moins  de  temps,  et  même  plusieurs  mois, 
avant  que  le  mouvement  de  la  terre,  combiné  avec  celui  de  la 
trace,  ramène  l'alternative  contraire. 

191.  L'exposition  qui  précède  sufBra  pour  Tintelligence  du  ta- 
bleau suivant,  dans  lequel  j'ai  rassemblé,  comme  donnéesd*applica- 
tion,  vingt«quatre  observations  de  passages  de  l'anneau  par  le  soleil 
ou  par  la  terre.  Je  les  extrais  d'un  Mémoire  très-étendu  de  Bessel, 
inséré  dans  les  Additions  à  la  Connaissance  des  Temps  pour  Tan- 
née i838.  Les  lieux  de  la  terre  ou  de  Saturne  que  j'ai  occasion- 
nellement joints,  à  plusieurs  de  leurs  dates,  sont  tirés  de  la 
Connaissance  des  Temps  ou  du  Nautical  Almanach,  La  seule  suc- 
cession de  ces  dates,  aux  époques  où  chaque  série  de  passages 
s'est  opérée,  vén%&  déjà  et  confirme  toutes  les  considérations  gé- 
nérales que  j'ai  exposées  dans  les  paragraphes  précédents. 
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Datts  U  dernière  cotoBBe  ob  a  déngné  la  face  anitralc  ou  boréale  de  TaBBeau,  que  Ton  cesse  d«%oir  s'il  >ijU 
diuparitioBf  ou  que  l'on  eommenee  k  revoir  «*il  «'agit  d'une  réapparition.  Lea  dates  de  jontv  ne  «ont  pu  t<^j  «f 
que  les  obacnReteurt  ont  ajaignéet,  mai»  celle»  que  BeMel  a  jugé  £tre  les  plus  probables,  en  discotant  les  atri* 
de  chsque  observation  et  les  instmotenls  qui  ont  servi  à  refTcctuer.  Ces  dates  comportent  tovjonr»  nnc  ccttsiar  «« 
d'incertitude,  surtout  quand  les  instrument»  employé»  n'ont  pas  nue  grande  putssaacc.  En  général,  et  vmntu.-  \ 
ils  sont  Csibles,  on  doit  noter  les  disparitions  un  peu  trop  tét  et  les  réapparitions  un  peu  trop  tard.  Comsscr'itp 
de  CCS  données  phénoménales,  on  a  désigaé«  dans  la  dernière  colonne,  celle  des  deux  laces  anstralc  o«  K'j 
Tanncsu  que  l'on  a  cessé  àc  voir  dsnsles  disparitions,  et  qoe  l'on  a  commencé  k  revoir  dans  les  réapparitioa*. 
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IM.  Après  c«t  exposé  général  de  Thypothèse  d'Huyghens ,  en- 
tnins  dans  les  détails  des  phénomènes  pour  voir  jusqu'à  quel  point 
ils  s'y  accordent.  La  première  épreuve  à  faire  devra  être  de  cal- 
culer les  périodes  des  deux  genres  de  passage  du  plan  de  l'anneau 
par  le  soleil  ou  par  la  terre,  et  d'en  vérifier  l'application.  Nous 
avons  reconnu  que  les  passages  par  le  soleil  doivent  se  reproduire 
dans  chaque  point  ^ii,^,m  de  la  droite  centrale  après  une  révo- 
lution sidérale  de  Saturne^  qui,  selon  notre  tableau  de  la  pag.  266, 
comprend  10769^,22,  ou  29  années  juliennes  de  365J,25,  plus 
167  jours,  en  négligeant  les  centièmes  de  jour.  Telle  devra  donc 
être  leur  période.  En  outre,  si  le  plan  de  l'anneau  se  maintient  tou- 
jours parallèle  à  lui-même,  comme  Huyghens  Ta  supposé,  la  lôn- 
ll^tude  héliocen trique  de  Saturne,  calculée  par  les  Tables  de  celte 
planète,  et  rapportée  à  un  équinoxe  ûxe,  devra,  sauf  les  écarts 
occasionnels  que  les  erreurs  des  observations  pourront  y  apporter, 
se  retrouver  la  même  aux  époques  successives  auxquelles  chacun 
de  ces  passages  s'opérera  (*). 

Les  passages  du  plan  de  l'anneau  par  la  terre  ont  une  autre  pé- 
riode de  retours.  Pour  l'obtenir ,  il  faut  trouver  un  nombre  de  ré- 
volutions sidérales  de  Saturne  qui  concorde  exactement,  ou,  dans 
une  très-étroite  limite  d'erreur ,  avec  un  nombre  entier  de  révo- 
lutions sidérales  de  la  terre.  Or,  d'après  le  tableau  de  la  pag.  266, 
le  rapport  des  durées  de  ces  révolutions  est  '  jiî,V*<*ljl^«  Si  on 
le  convertit  en  fraction  continue,  on  trouve,  pour  les  deux  pre- 


{*)  La  condition  qne  le  plan  do  Panneau  se  maintienne  constammenl  pa- 
rallèle à  lui-mèmt!,  est  admise  par  Huygbens  comme  rcxpression  sensible 
des  phénomènes  actuels  ,  mais  nullement  au  sens  absolu.  C^est  ce  que  prouTe 
ce  passage  remarquable  :  «  Fortasse,  longo  sacculorum  lapsu,  sensim  omnia 
«  haec  loca  mntari  continget,  simili  quodam  motuSaturni  globum  inclinante 
a  atque  in  tellure  ncstra  est  is  quiprœces8ionosaequinoctiorumeffieit:atquo 
«  ita  phasium  quoque  omnium  loca  transferri  necesse  erit.  Hoc  vero  non 
m  tam facile  iu  casteris  pbasibus  quam  in  rotunda  patescot,.. .  »  Système  Sa- 
tumium,  pag-  5^5.  Ocssel  admet  ce  mouvement  do  rétrogradation  propre  à 
réquateur  ainsi  qu'à  l'anneau  do  Saturne  comme  un  phénomène  théorique- 
ment certain  ,  dont  il  introduit  la  quantité  à  titre  dMnconnuc  dans  ses  cal- 
cals.  Voyez  les  Additions  è  la  Connaissance  des  Temps  pour  i838,  pag.  3o. 
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tni<>re9  rvdiiiies,  ^  el-fr-  ^^  "^  parle  jim  des  suivant»  qui  donne- 
rai«nl  des  (jériodes  irop  longues  pour  pouvoir  être  employées. 

Prenons  la  seconde  ~  qui  sera  snt^inminent  approchée  poni 
l 'iisuge  (]ue  nous  en  devons  faire.  Elle  nous  apprend  c|ue  59  tu- 
nt-es  sidénles  comprennent  à  peu  près  3  révolutions  sidérales  df 
f!iiti:rne;  et  le  calcul  numérique  montre  cjit'elles  les  excédeotdt 
SiJ.âSGgçii^.  Ainsi,  3|irès  Sç;  années  sidérales  exactes ,  Silnn» 
a  fait  plus  de  2  révolutions  sidérales  complètes  dans  son  oMn 
propre  ;  et,  en  n'ayant  éprd  qu'à  son  mouvement  moyen,  sa  toli- 
gitude  héliocen  trique  est  devenue  plus  grande  que  l'initiate  Jr 
fS'Sfi'iSS,  arc  qu'il  a  décrit  dans  cet  excès  de  temps  (*).  Cdi 
change  donc  ses  rapports  de  position  primitifs  avec  la  terre,  « 
déplace  la  trace  de  l'anneau  relativement  k  elle.  C'est  pourqnoi  jf 
ne  chercherai  pas  à  déduire  de  cette  période  les  ri'iours  de  o' 
penre  de  passages,  mois  nous  trouverons  bientôt  le  moyen  d'n 
rakuler  directement  les  époques,  quand  nous  aurons  fixé  cdln 
des  passages  du  plan  de  l'anneau  par  le  soleil. 

105.  INous  attachant  donc  à  ceux-ci  d'abord,  procédonsàrap- 
plication  de  la  période  qui  les  ramène.  Ils  se  distingueront  des  li- 
tres par  un  caractère  qui  les  rendra  parfaitement  reconaaift5aUtt.Si 
l'orbe  de  Saturne  était  compris  dans  le  pkn  île  l'écliptique,  mi  où- 
ment  de  ces  passades,  la  longitude  héliocen  trique  /  de  Saturne  coii' 

(' j  D'nprcB  lea données  rapporlccs  dans  noire  labl«au  de  la  pag.  aG5,  to 
moyeiiB  mouFcmenli  eiilérniii  disrtici  dp  la  IBrre  et  de  Saturne,  ciprîinMa 
minutes  leiagéaimBlei  d'arc  ,  oni  \ei  valeur»  luiTanlea  : 

Pour  la  lerre. .   .   .  n^Sg'.iîSS;.     loen  =  i  .;;(856i, 

PourSnlurne n'=   V.oojSS,      log  n' =  a  .3o^~3a  ; 

en  mulllpliaal  a'  pur  3 1 ,686991 7 ,  on  irouTera  l'trc  dirent  par  Saturne  éuB 
eu  nombm  de  jour*,  tel  que  je  l'ai  énoncé  daua  le  leilv. 

Si  l'on  voul  avoir  les  momemenc»  diurnes  moronn  eipriiu^  en  ■eeoBihi 
d'arc,  cil  quî)nODi  sera  allërieiiremenl  commode  pour  quelque*  applicatloMi 
il  faudra  lei'mulliplier  par  60,  ce  qui  donnera  : 

Pour  11  Icrrc »  =  3S48\i93,    tog  11  =  I.SSooo;!, 

HourSaturoe,..    ■.'=    iïo',4M,     loBn'  =  î,oao8a4ï 
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'n  outre,  cet  orbe  était  circulaire,  la  trace  le  coupant  suivantun  de 
«s  diamètres,  les  passages  qui  s^opéreraient  aux  points  opposés  de 
;e  diamètre  correspondraient  à  des  longitudes  /  et   i8o*^  -h  /•  Le 
)eu  d'inclinaison  de  Torbe  de  Saturne  sur  Técliptique ,  et  la  peti- 
.esse  de  son  excentricité ,  doivent  rendre  ce  caractère  d'opposition 
peu  éloigné  de  la  réalité,  et  fournir  ainsi  une  valeur  approchée  de 
la  longitude  de  la  trace ,  dans  les  valeurs  de  /  qui  le  présentent. 
Lors  des  passages  du  plan  de  Panneau  par  la  terre ,  au  contraire , 
on  voit  par  notre  fig,  ^i  que,  même  en  admettant  les  limitations 
précédentes,  la  longitude  héliocentrique  de  Saturne,  aux  instants  où 
ils  s'opèrent,  pourra  varier  de  chaque  côté  de  la  droite  centrale 
Qr  t5"  <^cpuis  -H  v^  jusqu'à  —  v^y  c'est-à-dire  dans  une  amplitude 
totale  de  1 2°  2'  6",  et  dans  des  portions  diamétralement  opposées  de 
l'orbite,  ce  qui  les  distinguera  suffisamment  des  premiers.  M'ap»- 
puyant  donc  sur  ces  caractères,  j'ai  marqué  du  signe  0,  celles  des 
observations  que  la  constance  ou  l'opposition  des  longitudes  hé^ 
liocentriques  /  de  Saturne ,  montrait  appartenir  à  des  passages  du 
plan  de  l'anneau  par  le  soleil,  et  j'ai  marqué  les  autres  du  signe  $ , 
qui  est  celui  de  la  terre.   On  voit  que  ces  longitudes  héliocen- 
triques  forment  deux  séries  distinctes.  Dans  l'une ,  appartenant  à 
la  moitié  boréale  de  l'orbite,  les  valeurs  de  /  s'écartent  peu  de 
5*21*^  ;  dans  l'autre,  appartenant  à  la  moitié  australe,  elles  s'écar- 
tent paiement  peu  de  sa  valeur  supplémentaire  1  i'2i<^.  Outre  les 
variations  occasionnelles  que  doivent  y  introduire  les  incertitudes 
des  observations,  et  les  perturbations  que  Tanneau  partage  avec 
Saturne,  elles  sont  ici  affectées  de  la  précession  qui  les  rend  quelque 
peu  croissantes,  parce  que  les  ayant  prises  dans  les  éphémérides, 
elles  sont  rapportées  à  Téquinoxe  mobile  de  chaque  époque.  Mais 
tout  cela  est  sans  importance  pour  l'usage  que  j'en  veux  faire. 

194.  Je  considère  d'abord  la  série  des  passages  0,  qui  se  sont 
opérés  dans  la  moitié  boréale  de  l'orbite  de  Saturne  y  la  longitude 
héliocentrique  de  cette  planète  étant  d'environ  5*2i^  Comme  les 
dates,  que  notre  tableau  leur  assigne,  sont  exprimées  en  années  ju- 
liennes assujetties  à  l'intercalation  quadriennale ,  il  faut  mettre  la 
période  de  leurs  retours  sous  une  forme  telle,  qu'on  puisse  immé- 
diatement la  leur  appliquer.  Pour  cela,  je  nomme  a  les  années  ju- 
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tiennes  de  365J,25^  et  c  les  années  communes  de  365  jours.  Alo^ 
désignant  par  P  la  période  calculée ,  je  la  décompose  en  années 
et  c,  comme  il  suit  : 

P  =  29»  -H  167J  =  28*  -h  1*^  -h  i67J,25, 
2  P  =  56*  -+-  2<^  -H  334J,5o. 

Alors  décomposant  aussi  les  dates  données ,  de  manière  à  y  ser- 
rer les  a  et  les  c,  j'y  ajoute  progressivement  P  ou  2  P,  selon  qo» 
cela  est  nécessaire  pour  rejoindre  chaque  passage  de  même  sorip 
qui  a  été  ultérieurement  observé  ;  et  j'obtiens  ainsi  le  tableai 
suivant ,  où  les  dates  données  par  la  période  P  sont  comparée^ 
aux  dates  réelles.  J*ai  pris  pour  point  de  départ  le  passage 
de  1715C). 

Retour  des  passages  a  5',2 1  ®  nœud  Q  ,. 


OATIS   CALCUÛKS. 

t»ATSI   OBSEKTIU 

rakalée». 

1715 

Févrii-r       10 

1715 

Février     lo 

-*- 

i 
0,0  donnr«. 

'774 

Janvier        9,50 

1774 

Janvier     11 

— 

1.5 

i8o3 

Juin           27 

i8o3 

Juin           16 

-H 

11,0 

i83aB 

NoTembre  ag 

i832B 

Décembre  1 

~~ 

î»,o 

Je  considère  de  même  les  passages  0  qui  se  sont  opérés  dansU 
moitié  australe  de  Torbite  de  Saturne.  Mais  je  prends  pour  point  de 


(*)  Poar  appliquer  la  période  aux  dates  snccessivea,  en  ayant  égard  i  Tia- 
tercalatton  quadriennale  qui  les  aflecie,  il  faut  ici  les  rapporter  à  la  pre- 
mière année  bissextile  qui  les  précède,  comme  on  le  voit  daoa  rezempir 
suivant  s 

i«'p«ssagc  i7i5-h4iJ=  i7iti*-^3c-i-   4ii, 

a?....  56»-t-*^c-i-334i,5o 

Somme i76rf'-f- 5*^-+-37>J,5o=  i768»-4-6«-i"io,5o=  177a* -^o*-^ 

El  enfin  (1774-  j-invicr  9,'o. 
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départ  celui  de  17B9,  et  non  celui  de  1760,  robservadon  de  Le- 
monnier,  la  seule  qui  le  constate,  étant  justement  suspectée  d'avoir 
été  trop  tardive. 

Retour  des  passages  à  11*21®  nœud  y  „. 


D«TI9    CaLCDLEES. 


1760B    Avril  ^^i7^ 

1789      Oetobre      1  o 
1848      Septembre  8,5 


DATES    OMmVfct-t. 


1760    Mai  l'i 

1789    Octobre      10 
1848    Septembre  3 


SICR«   OS*    DATS« 

calculées. 


—  16, a5 

0,0  donnée. 
5,5 


Ces  comparaisons  suffisent  pour  montrer  la  justesse  de  la  pé- 
riode y  si  l'on  considère  toutes  les  circonstances  occasionnelles  qui 
peuvent  en  déranger  l'application. 

I9tf .  Les  passages,  qui  se  suivent  immédiatement  d^une  série  à 
l'autre,  ne  se  succèdent  pas  à  des  intervalles  de  temps  égaux.  Par 
exemple,  en  désignant  par  i*  Tannée  julienne  de  365J,25,  comme 
nous  l'avons  fait  ci-dessus ,  on  a  : 

DeQ,  à  Q,:  i76oBmai  12      à  1774  janvier  11 ,  intervalle  i3"  +  a4^'7^* 
DeQ^  à  Q,  :  1774  janvier  11  à  1789  octobre  10,  intervalle  i5*  -ha72i,a5. 

L'excès  relatif  du  second  intervalle  s'explique  par  \^fig.  44»  ^"î 
représente  l'ellipse  de  Saturne  ayant  son  foyer  de  circulation  au 
centre  du  soleil  en  O.  Aux  deux  époques  ici  considérées,  le  péri^ 
hélie  de  cette  ellipse  se  trouvait  presque  à  3'  de  longitude ,  l'aphé- 
lie à  6*.  Ainsi,  en  allant  de  1 1^2 1^  à  5'  21%  ou  de  ^„  à  Q„,  Sa- 
turne parcourt  la  moitié  de  son  orbite  qui  contient  le  périhélie  ; 
et  en  allant  de  5*  21®  à  1 1'  21^  ou  de  Qr  à  ^„ ,  il  parcourt  la  moi- 
tié qui  contient  Taphclie.  La  première  est  plus  courte  que  la  se- 
conde ,  et  la  vitesse  de  circulation  y  est  plus  grande.  De  là  résulte 
l'inégalité  des  temps  employés  à  les  parcourir.  La  somme  de  ces 
intervalles  se  trouve  être  ici  7,9*  -4-  i5oJ,75,  au  lieu  de  29  -f  167J , 
qui  représente  une  révolution  sidérale  complète  de  Saturne.  La 
différence  i&,25  est  justement  Terreur  du  passage  de  1760B. 
T.  V.  28 
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Ayant  ainsi  consiati-  <|iif,  duns  t-liiii|ii('  n'uv,  \es  passap»  iv- 
vîennenC  lunjoiirs  après  une  rovolntîon  romplt^te  dit  Satiimc,  i 
^VnMiit  que  ces  deux  situations  de  l'anaean  répondant  (on}Ai(n 
aux  mêmes  points  de  l'urbilc  de  cette  planète,  c'est-à-dire  jaf  h 
j/Ian  de  l'anneau  reste  canstamment piirallète  à  lui-même  tut  Cm- 
bile  de  Saturne,  et,  par  conséquent,  sa  trace  sur  te  plan  de  l'écSfr 
tique  doit  toujoars  faire ,  avec  la  trace  de  rerbite,  un  angle  n 

196.  Maintenant,  d'après  ce  qui  a  été  remarqué  dans  le  ^  IH; 
la  longitude  absolue  de  celle  ir;K-c  doit  différer  quelque  peu  dcsliiiv 
[;ilndes  h éliocen triques  de  Saturne ,  et  il  nous  reste  à  detenoinir 
quelle  a  dii  cire  cette  diffcrenre  dans  1rs  divers  passages  dont  nwi 
venons  de  calmler  les  retours.  F.lle  doit  dépendre,  â  la  fois,  de  ii 
quantité  dont  Saturne  se  trouvait  alors  au-dessus  ou  au-dcssouMin 
plan  de  l'écliptiqiie ,  c'esl-S-dire  de  sa  latitude  boréale  ou  ansiwlc 
qui  estconnue  parles  Tables;  et,  aussi,  de  rindinaison  de  l'aniiriii 
sur  ce  plan.  Pour  tirer  cet  clément  des  phénutnèoes,  il  nousdcviim' 
nécessaire  d'étu#Er  les  formes  diverses  sons  lesquelles  une  cirron- 
férencede  cercle  doit  se  présenter,  selon  les  points  de  vue  d'oil  nn 
l'observe.  Dans  ret  efTet  de  perspective,  l'ceil  de  l'observaieor  m 
le  centre  d'un  cr^ne  de  rayons  visuels,  qui  a  pour  base  le  ceirlf 
donné.  La  ligne  menée  de  TceII  de  l'observateur  au  centre  du  nr 
cle  forme  Taxe  du  ciine,  .Txe  qui  est  en  général  oblique  sur  sa  Ium' 
Si  l'on  mène  un  plan  perpendiculaire  à  cet  axe  ,  il  coupera  le  rÙDi- 
suivant  une  ellipse  dont  la  position  et  t'aplatisse  ment  de|>eDdroDi 
de  la  plus  ou  moins  grande  obliquité  du  lône ,  et  par  conkqurDi 
de  la  position  de  l'observateur.  C'est  cette  ellipse  qui  forme  à  ses 
yeux  le  contour  apparent  de  l'anueau.  Il  faut  par  conséquent  ik- 
lerminer  ses  dimensions,  et  la  direction  de  ses  axes. 

Pour  y  parvenir,  menons  par  l'axe  du  cône  un  plan  perpetkdi- 
culaire  au  plan  de  sa  base.  Ce  plan  partagera  le  cône  oblique  en 
deux  portions  symétriques  ;  il  coupera  donc  aussi  l'eUipse  symt- 
tiiquemenl.  Il  est  facile  de  voir,  par  la  géométrie,  qu'il  contîcndn 
le  petit  axe,  et  que  le  grand  axe  lui  sera  perpeudieulaire. 

Il  semble, an  premier  coupd'icil, que  le  centre  de  l'ellipse  doilw 
trouver  sur  l'axe  du  cône,  et  que  son  gi^and  axe  j  parallèle  au  plu 
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de  sa  base  circulaire,  doit  être  égal  au  diamètre  de  cette  base.  Mais 
cette  supposition  n'est  pas  rigoureuse.  Lorsque  TincHnaison  de 
Taxe  sur  la  base  du  cône  est  moindre  qu'un  angle  droit ,  ce  qui 
aura  lieu  dans  les  phénomènes  que  nous  aurons  ici  à  considérer, 
le  centre  de  Tellipse  est  un  peu  abaissé  au-dessous  du  plan  de  la 
base  du  cône ,  et  son  grand  axe  est  aussi  plus  grand  que  le  diamè- 
tre de  cette  base.  Ces  différences  viennent  de  ce  que  la  moitié  de  la 
base  qui  se  trouve  la  plus  voisine  de  Tobservateur  lui  paraît  plus 
grande  que  Tautre  moitié.  Mais  Tinégalité  diminue  à  mesure  que 
l'observateur  s'éloigne ,  et  elle  devient  tout  à  fait  insensible  quand 
sa  distance  est  extrêmement  grande ,  par  rapport  au  rayon  de  la 
base  ;  ce  qui  est  le  cas  de  l'anneau  de  Saturne ,  quand  nous  l'ob- 
servons de  la  terre.  Alors  le  centre  de  l'ellipse  coïncide  avec  le 
centre  de  la  base,  son  grand  axe  est  égal  au  diamètre  de  cette  base, 
et  perpendiculaire  à  Taxe  du  cône  ;  enfin  le  petit  axe  est  au  grand 
comme  le  sinus  de  Tinclinaison  de  l'axe  sur  le  plan  de  la  base  est 
à  l'unité  (*). 


(")  Tous  cet  résulutt  se  déduisent  ensemble  de  réqufttioo  do  cône  obli- 
que ;  je  vais  en  donner  ici  Tanalyse. 

Nommons  r  le  rayon  du  cercle  qui  sert  de  base  au  cône,  et  rapportons  les 
points  de  sa  circonférence  h  des  coordonnées  rectangulaires  x  et  j,  qui  se 
croisent  h  son  centre.  Ucquation  de  cette  circonférence  sera 

*«  ^y*  =  r». 

Menons  mainlon«Dt  un  troisième  aie  de  coordonnées  a  perpendiculaire  au 
plan  deêxy.  Puis  supposons  Tobserrateur  placé  en  M',fy.  4^»  dans  la  par- 
tie positlre  du  plan  des  x  et  s ,  et  que  ses  cordonnées  soient  x'  et  a'.  Celte 
supposition  ne  particularise  en  rien  le  problème;  car  on  peut  toujours  pren- 
dre les  axes  des  coordonnées  de  manière  qn^elle  soit  remplie.  En  représen- 
tant par  R  la  distance  de  Tobservateur  à  l'origine,  et  par  i  rinclinaison  de 
Taxe  sur  le  plan  de  la  base,  comptée  en  allant  de  +x  rers  +s,  nous  au- 
rons (•)  ^ 

x'  =  R  cos  I ,    ^  =  A  sin  i. 

Cela  posé,  cherchons  inéquation  do  cône  oblique.  Par  le  point  où  se  trouve 

(*)  Les  signe»  de  cm  tzprmâw  tout  ici  établis,  en  svppo«at  povr  typa  du  raisonnement 
rangU  I  nunadrc  qn'nn  droit,  comme  il  le  sera  dans  les  pkénominee  qne  nons  allons  étudier. 
Mais  il»  s«  modifienûent  d'enx-mêmes  coavetnblement,  ptfor  tuâtes  les  valcnr»  qnelcon^es 
«le  i  que  Ton  Tondrait  y  introduire  en  les  compUnt  continAment  dans  le  même  sens,  des 
■4-  X  vers  les  4-  s.  • 

28.. 


FàMcmlMri  nanmit  «9e  gteéniirice  qiwlooniqiMi  de  ee  oOm|  aet  é|Mti«i 

»  •  i    - 


■1  • 


JU|X90^^o4«ll6pM9l•ptalldM^ypllft  u^ 

A^  »D<»ipaaéM  4P,  y,  dMwii  atlMiireè  l'éqmti^  doèardé^  Mi%M9 

«^  1>»  éBaltt^  aqlm  Ml»  ^VMilbilti  lift  tels  éqo^ 
Plttifcaott  d«  UM  te  lénAmtijeèÉ,  o*«it^à-diitt  Nmitioii  d«  h  Miteii 


doue 


fly^  obtenir  jPè|MtiM  d«  Tf!!^^    Uiisreeelte  de  m  eôM  ptr  w  |^ 
perpndtoplibpe  à  I^tl'  C  et  ptuanliMur  roriginc  C»  ooiis  tnnefonMNM 

d^abord  les  eoordoonées  x  et  s  en  d^autres  x^,  7-',  aussi  rectangulaires, 
situées  dans  le  même  plan  et  passant  par  la  même  origine ,  comme  lerf- 
présente  la  fi%.  45.  Nous  aurons  en  général  C^)  : 

x=:x'cosa — f' sin  a,      e  =  x' sin  a  +  s' cos  a; 

«  est  Tangle  formé  par  le  nouvel  axe  des  x*  avec  Pancien  axe  des  x,  en  alltst 
de  +x  vers  h- s.  Prenons  ce  nouvel  axe  de  manière  quMl  soit  perpendicolaîK 
à  l'axe  du  cône  ;  pour  cela  il  suffit  de  faire 


a  = i 


> 


ee  qui  donne 

sin  a  =  cos  i ,    cos  oc  =  —  sin  i  \ 

et  par  conséquent 

X  =  — x*  sin  i  —  a'  cos  I ,    a  =  x'  cos  i  ~  s^  sin  i. 
Les  eonditions  eonventionnellement  assignées  à  cette  transformation ,  et 

(♦)  Voyt»  Géomitrit  tuiljii^uét,  8'  édition,  pag.  i53. 
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conque,  on  aara,  pour  le  même  instant,  l'inclinaison  /  de  l*axe 
sur  le  plan  de  la  base.  En  faisant  cette  observation  dans  le  temps 


la^.  45,  qui  1m  représente,  montrent  que  les  x'  poeitift  te  dirigent  au-deseos 
«lu  pUn  des  sj^  et  les  négatifs  au-dessous,  quand  l'angle i  est  moindre  qu'un 
droit,  comme  nous  Tavons  supposé. 

Lorsque  nous  aurons  substitué  ces  valeurs  de  x  et  s  dans  Téquation  du 
cône,  si  nous  Toolons avoir  Pintersection  de  sa  surface  par  un  plan  perpen- 
diculaire à  Taie,  il  suffira  de  faire  s'  =  o  ;  mais  puisque  nous  ne  cherchons 
que  réquation  de  cette  intersection ,  nous  pouvons  tout  de  suite  faire  »'  nul 
dans  les  valeurs  générales  de  x  et  de  « ,  puis  les  substituer  dans  Téquation  du 
cône.  En  faisant  cette  substitution ,  et  réduisant ,  on  trouve 

(R«— r«cos«i)*'*-t-aRr«'8inicosi.x'  — R»sin*i(r«— j'«)=o; 

cette  équation  est  celle  d'une  ellipse,  dont  le  centre  est  situé  sur  l'aie  des  x', 
hors  de  leur  origine.  Pour  la  ramener  à  ce  centre,  transportez-y  l'origine 
d'aune  nouvelle  variable  x'^  telle  qu'on  ait  généralement 

x'  =  x*  -4-  c  ; 

puis  détermines  c  de  manière  &  faire  disparaître  le  terme  affecté  de  la  pre- 
mière puissance  de  x',  dans  l'équation  résultante.  Vous  trouvera  ainsi 

r       r  sin  i  cos  1 


H  r 


fl 


I— ~cos»i 


LVquation  de  l'ellipse,  rapportée  à  son  centre  et  à  ses  axes,  sera  donc 

alors  le  demi  grand  ase,  dirigé  sur  lesj,  est 

r 


v/ 


'  ""  h  ^"^^^  ' 


et  le  demi  petit  ase,  dirigé  suivant  les  x*^,  est 

r  si|^  t 


1— gîCOS«» 


Le  signe  de  la  constante  c  montre  qu'en  suppoiant  l'angle  i  moindre  qu'un 
droit,  le  centre  de  l'ellipse  est  abaissé  au-dessous  de  l'axe  du  cône,  confor* 
mément  aux  conditions  de  perspective  signalées  dans  le  texte. 

En  outre,  le  rapport  du  petit  axe  de  Tellipse  à  son  grand  axe  est  toujours 


9^J»  (urne  «tlt«friK^9(r4l«f^lb' l'un  ou  de  rmitre  des  nceod» 
(IfVsl'ffammi  4»  W  4MbH  iwwWiWpmcnt  l'ini-linaison  de  run- 
BMa  nr  rédiptiqne. 

En  effet,  lorMjiie  la  terre  se  trouve  fi  90  il eg nia  d'un  des  atfudi 
de  l'anneau  ,  le  plan  mené  par  la  terre  et  par  Saitime,  perpeodt- 
culuiremeni  à  récliptiqne,  se  troitve  eu  même  temps  perpendicu- 
lairf  au  plan  de  l'anneau;  et  par  conaétjiieTit  la  ligne  droite  sui- 
vant laqnelle  il  le  coupe,  mesure  l'indinaison  de  l'anneau  mii 
l'écliptiiine.  Soient  {Jîg.  46)  AA'E  rette  droite,  IT  l'inlersertiini 
du  plan  cuupant  avec  l'écliptitiue,  T  la  terre,  C  le  centre  du  globe 
de  Saturne,  et  AA'  l'éleudue  r<'ellc  de  l'anneau.  L'observation  fiit 
connaître  les  angles  visuels  ATC,  A'TC,  qui  sont  sensiblement 
^aux  entre  eux,  à  cause  de  la  petitesse  de  l'annean  comparée  au 
grand  eluignement  de  Saturne;  et  eharun  d'eux  mesure  le  clrnii 
petit  uxe  de  l'ellipse.  Or,  suivant  les  observations,  ce  petit  axe  «1 
à  trèa-peu  près  la  moitié  du  grand  parallèle  à  l'écliptlque,  c'est-à- 
(Hicqneo'A  eut  ta  moitié  éi  A' A;  car  le  grand  axe  de  l'ellip» 
mul*'  iitmitn  4»V»»BamAmmtme.  D'après  cela,  le  sinuiik 


V^ 


L'ellipMti'amineil  donc  k  meiuraquerobierialeur  K  ripproebe  iu  fia 
del'iniiMai  m  elle  te  réduit  k  un  aimple  lilFt  recliligoe,  quand  il  le  tnati 
daniBB  plan  même.  Soui  un  lei  up«ct,  I^bdueuu  lorail  imperceptit>le,  iH 
êiail  uni  épaiiieur  1  st  l'il  muii  encan  visible,  ce  ■araïL  p*r  in  poniovA 
lamitre  qaa  >a  iranclie  re^il  du  aolgil. 

Si  l'ail  luppoie  que  la  rajou  rda  la  bâte  du  oOneeal  eilrâmement  petit  (V 
mpportk  ladiitinceR  de  l'otuarvaleur,  anppoailioo  qui  pDiil  bieu  ■  juta  ti- 
tra Atre  employée  pour  Salurae,  quand  on  l'observe  do  la  terra;  alors  le>H^ 
IDM  aBectéa  du  coefSeiaDI  ^  deviendront  eitrèmemenl  peliu  et  Ipaeniiblo. 
EntaitantibalrBCtlondecMlerniea,  ledemiernnd  aieiletiendra  égal  krM 
■a  rayon  de  la  baie  do  cAna  ;  le  demi  petit  uie  spra  r  sîu  1 ,  c'esl-i-dirc  ép^ 
•a  premier  mullipllâ  par  le  sinu*  de  rinciirisÏBon  dv  l'aïf  sur  le.  plan  de 
l'UDcau;  enfin  la  diitanca  du  centre  de  l'elIipaoauecnlT«  doUbai*,el|e' 
«ontéqueni  BU  cantrede  Saturne,  pourra  Aire  regardé*  eonaMoalla.Caitil 
aneore  lea  réeuliaia  énoocéa  dao*  le  taMe, 
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(la 
Vangle  CaX,  qui  est  leprésentê  par  — —  i  se  trouve  égal  à  7;  et 

par  conséquent  l*angle  CAa  ou  CAT  lui-même  est  égal  à  3o  de- 
grés de  la  division  sexagésimale.  En  ajoutant  à  cet  angle 
CTE*4-CTA,  c'est-à-dire  la  latitude  géocentrique  de  Saturne , 
plus  la  moitié  du  petit  axe  de  Tellipse,  la  somme  donnera  l'angle 
lEA,  puisque  celui-ci  est  extérieur  an  triangle  £AT.  Cet  angle  lEA 
est  rinclinaison  I  du  plan  de  Tanneau  sur  Técliptique. 

Maraldi  Ta  évaluée  ainsi  à  3i*^2o',  en  1767.  Il  est  nécessaire  de 
spécifier  l'époque  de  la  détermination ,  parce  que  le  déplacement 
séculaire  du  plan  de  Técliptique  occasionne  une  variation  du  même 
ordre  dans  la  quantité  absolue  de  l'inclinaison  sur  ce  plan.  A  la 
suite  d'un  travail  trùs-étendu,  qui  est  inséré  dans  les  additions  à 
la  Connaissance  des  Temps  pour  i838,  Bessel  donne  comme  ex- 
pression générale 

I  =  28*>io'44"- o",35(T~i8oo). 

Le  temps  +  T  est  compté  en  années  juliennes  à  partir  du  i*'  jan- 
vier 1800. 

Cette  formule  fait  I  un  peu  moindre,  que  Maraldi  et  les  astronomes 
«lu  même  temps  ne  le  supposaient  ;  ce  qui  vient  probablement  de  la 
difficulté  qu'ils  devaient  avoir  à  mesurer  exactement  le  rapport  des 
deux  axes  de  l'ellipse  apparente.  Au  reste ,  en  supposant,  comme 
eux,  que  ce  rapport  soit  celui  de  i  à  2,  on  voit  tout  de  suite  que 
rinclinaison  I  ne  différera  que  très-peu  de  3o  degrés ,  puisque  des 
deux  angles  qu'il  faut  ajouter  à  ce  nombre  pour  la  compléter,  le 
premier,  qui  exprime  la  latitude  de  Saturne,  est  toujours  fort  petit, 
et  le  second^  qui  est  le  demi  petit  axe  de  Tellipse,  est  moindre  que 
20  secondes. 

Quand  on  a  une  valeur  approchée  de  cet  angle,  et  que  l'on  con- 
naît la  longitude  des  nœuds  de  l'anneau ,  il  est  facile  de  calculer, 
d'après  le  mouvement  de  Saturne,  les  variations  que  l'aplatisse- 
ment de  l'ellipse  doit  subir,  dans  l'intervalle  de  quelques  jours, 
avant  et  après  l'époque  du  maximum  d'inclinaison.  Par  ce  moyen, 
on  réduit  à  cette  époque  les  mesures  de  l'ellipse  faites  quelques 
jours  avant  et  quelques  jours  après.  Le  résultat  moyen  de  toutes 


rrs  mesures  doniii--,  hvih.*  plus  d'txitclitude,  les  rapports  decdtu 
;ixcs  de  l'ellipse  pour  l'inslHtit  du  maximum  d'inclinaison. 

Mais,  pour  faire  ces  observations,  il  faut  que  la  terre  se  lr«UTt 
à  ç)0  degrés  des  nauds  de  t'anneaii,  afin  que  la  projection  de  1'»h 
du  cane  sur  l'écliptique  soit  perpendiculaire  k  la  trace  de  l'atinmi 
sur  le  même  plan.  Comment  a-t-on  pu  reconnaître  cette  position, 
lorstpie  la  longitude  des  nœuds  de  l'anneau  n'était  pas  encart 
connue?  On  j  est  parvenu  d'après  un  autre  caractère  qui  est  pir- 
ticulier  à  celte  situation  de  l'anneau;  c'est  que  l'ouverture  et 
l'ellipse  est  alors  la  plus  grande  possible,  car  cette  ouverture  ai 
it  irâs-peu  près  proportionnelle  au  sintis  de  l'inclinaison  de  l'ut 
du  cAue  sur  le  plan  de  l'annenu;  or,  il  n'y  a  aucune  position  oè 
eclte  inclinaison  soit  plus  grande  que  quand  la  terre  est  le  plu 
loin  possible  de  la  trace  de  l'anneau  ,  c'est-îi-dire  quand  elle  » 
trouve  à  ga  degrés  de  ses  nœuds. 

D'ailleurs,  les  circonstances,  spéciulement  favorables  aux  obser- 
vations de  ce  genre,  sont  indiquées  avec  une  approximation  drp 
Irès-suffisanre,  parles  valeurs  des  longitudes  héliocentriques daii> 
lesquelles  Saturne  se  trouve  aux  époques  des  passages  du  plan  ik 
l'aoneau  par  le  soleil,  puisi|ue,  en  raison  de  la  petitesse  de  seslab*- 
(udes,  la  trace  de  l'anneau  sur  l'écliptique  ne  doit  que  irès-peu  m 
difTcrer.  Sachant  donc  que  ces  jwssages  s'opèrent  aux  deux  poraH 
opposés  de  l'orbite  qui  sont  situés  vers  5"  21°,  et  t  i'  9.1°  de  longi- 
tude, on  n'a  qu'à  augmenter  de  3'  chacun  de  ces  nombres;  et  m 
supprimant  les  circonférences  entières ,  on  aura 


pour  les  longitudes  faéliocen triques  de  Saturne,  auxquelles  l'ellipi^ 
de  l'anneau  se  présentera  très-approximativement  aux  observa- 
tions dans  son  maximum  d'ouverture  par  l'une  ou  l'autre  de  v^ 
faces;  i-n  sorte  que  cette  condiliou  de  iDaiioium  permelU'J  dtjj 
de  l'y  mesurer,  et  d'en  conclure  l'indinaison  I ,  sans  une  sensibit 
erreur,  sauf  à  revenir  ultérieurement  sur  ces  déterminations,  s 
on  le  juge  convenable,  quand  la  longitude  des  noeuds  de  l'anneiii 
sera  plus  rigoureusement  connue. 

198.   Nous  avons  maintenant  toutes    les  données   1 
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)>our  déterminer  la  longitude  exacte  de  la  traoe  du  plan  de  Tan- 
neau  snr  le  plan  de  l'écliptique,  en  ayant  égard  aux  latitudes  de 
Saturne  ;  ce  qui  est  le  complément  de  recherches^  que  j'ai  annoncé 
dans  le  §  196.  Tel  est  Tobjet  de  la  fi^.  47- 

Li'orbite  de  Saturne  y  est  représentée  en  projection  sur  le  plan 
de  récliptique,  ayant  pour  foyer  de  circulation  le  soleil  situé  en  O. 
AD  est  la  trace  du  plan  de  Tanneau  sur  Técliptique,  quand  ce  plan 
passe  par  le  soleil  ^  A  désignant  son  nœud  ascendant  placé  dans 
la  moitié  boréale  de  Torbite  de  la  planète,  D  son  nœud  descendant 
placé  dans  la  moitié  australe.  S ,  S'  représentent  les  positions  de 
Satome  au-dessus  ou  au-dessous  de  Fécliptique  aux  instants  de 
ces  passages;  SPO,  S' P'O  étant  alors  ses  latitudes  héliocentriques, 
boréale  ou  australe ,  4-  > ,  —  ^ ,  et  OP,  OP'  les  rayons  vecteurs 
diamétralement  opposés,  auxquels  correspondent  à  ces  mêmes 
instants  les  longitudes  pareillement  héliocentriques  /,  et  i8o®  +  /* 
que  je  nomme  par  abréviation  V .  Dans  ces  deux  positions  de 
Satome,  aa^  représente  l'anneau  dont  le  plan  prolongé  va  rencon- 
trer sa  trace  en  A  ou  en  D  en  formant  avec  Técliptique  Pangle 
comra  +1  on  — I.  Maintenant,  concevons  trois  rayons  visuels 
indéfinis,  partant  du  centre  0,  et  dirigés,  d\ine  part  aux  points 
S,  P,  A,  de  l'autre  part  aux  points  S'^  P',  D.  Ils  formeront  sur  la 
sphère  céleste  deux  triangles  sphériques,  égaux  et  symétriquement 
situés,  le  premier  au-dessus,  le  second  au-dessous  du  plan  de 
récliptîque  ;  dans  ces  triangles,  on  connaîtra  l'angle  en  P  ou  en  P' 
qui  est  droit,  les  latitudes  -f  > ,  —  >,  et  Tangle  opposé  H- 1,  —  I. 
Donc,  en  nommant  N  la  longitude  du  nœud  ascendant  A,  et  N' 
celle  du  nœud  descendant  D ,  comptées,  comme  toujours,  à  par- 
tir du  point  équinoxial  T»  dans  le  sens  marqué  par  les  flèches 
sur  le  contour  de  l'orbite,  et  le  même  que  pour  les  points  de  pro- 
jection P,  P',  on  aura 

(,)  ,in(/-N)  =  îiIîi2.     sin(/'-N')  =  |iîî!i-;; 

^    '  ^  '       tangl  ^  ^       tangl 

ou,  en  nommant  a  Tare  dont  le  sinus  est  donné  parla  valeur  nu- 
mérique du  second  membre  de  ces  équations , 


44^  *s-i-ii(i«fniii' 

S'il  s'atjisMtil  (t'iiii  puMugi.'  de  U  terrv  iliioâ  \v  pluit  di'  raniH-aiT,l| 
même  rniuirurticin  «rvirait  «.■ncure,  en  prenant  lu  terre  T  »ilu«| 
hors  (lu  centre  de  lWl»le,  jiour  oriuiint^  des  raynns  vUiicIs,  cooiari 
le  montre  la  p:irlie  île  nnlrc/'^.  47>  "i^  nous  iivons  n-pn-wili 
seulement  la  poiliun  de  eeiie  «.'uaninielion  ijni  â'appliijut;  i  II 
moitié  boréale  de  l'nrbilc.  Alors  U  droite  A,  0|  est  la  (ritce  mt^iill 
de  l'anneuu  dans  sn  position  actuelle  ;  S,  est  Saturne,  ayant  pour 
latitude  et  longitude  géoccatrique&  1  et  /,  eelle-ei  comptée  i  panit 
du  point  équinuiLial  Ti  situé  il  l'infini  sur  lu  sphère  eclesiv,  La 
formules  donnent  donc  It-s  longitudes  hélioceDtrîtpies  N, ,  K',  da 
deux  nœuds  A,,  D,  de  la  trace  mobile,  lesquelk-s  sont  les  mcoia 
que  celles  des  deux  nœuds  A,  D  de  la  parallèle  ù  cette  trace  mentt 
par  le  centre  du  soleil.  Ce  procédé  de  réduction  est  dû  à  Maraldi, 
qui  l'a  employé,  en  171a  ,  dans  un  Mémuitv,  oîi  il  rapporte  de 
observations  irè^-cu rieuses  sur  les  apparences  varices  de  rannriu 
de  Saturne  (*). 

Je  vais  l'iippliquer,  comme  exemple,  aux  passages  du  pUn  ir 
l'anneau  par  le  soleil,  dont  j'ai  rassemble  les  lUtes  dans  le  (abtnui 
de  la  pag.  ^3.8.  J'ai  supposé  dans  le  ralcul  t'inclinaiBon  1  egilcl 
3a  degrés.  Alors,  pour  les  latitudes ± ^"ti',  ±a°9',  les  Talvuii 
de  l  —  M  sont  3'*4i'3o''  et  Z'^i'iS";  mais  je  négl^  In  ■• 
condes ,  parce  que  les  dates  assignées  par  l'i^iscrvaiiun  aux  pu- 
safjcs,  étant  susceptibles  d'incertitudes  qui  s'étendent  ik  qiielqii» 
jours,  les  longitudes  béllucentriques  de  Saturne,  auxquelles  01 
rapporte  ces  phénomènes,  peuvent  être  eu  erreui'  d'autant  de 
fois  3  minutes.  Les  valeurs  particlli-s  ainsi  obtenues  pour  b 
lonijitudes  N,  N'  des  deux  nceuds,  ascendant  et  descendant,  i' 
l'anneau  sont  consignées  au  tableau  suivant  ; 
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N 

N' 

1       1715      Février      10 

1760B    Mai            la? 

1774      Janvier       11 

1*780      Octobre      10 

•     0      / 

5. 16. 16 

•      0      , 
11.17.18? 

11.17.   7 
II. 18.11 

5.17.  1 

5.17.  1 
5.17.3a 

1 

i8o3      Juin           16 

i83a      Décembre    1 

1848      Septembre  i5 

Valeurs  moyennes. . 

5.16.57.30 

ii.i7.a4.o 

Époque  moyenne. . . 

. : 

1781 

«799 

A  travers  les  inégalités  de  ces  résultats  y  on  distingue  an  accrois- 
sement progressif  avec  le  temps,  lequel  doit  être  attribué  à  la  pré- 
cession.  Par  exemple,  de  1715  à  i83a,  il  s'est  écoulé  117  ans, 
qui,  en  supposant  la  précession  de  5o'%i  par  année,  produisent 
dans  la  longitude  de  N  une  augmentation  de  i^  87'  12".  De  sorte 
que  l'observation  de  1 7 15,  ramenée  à  1 83a,  deviendrait  5'  1 7^54'* 
De  même,  entre  les  dates  moyennes  1781  et  1799,  il  s*est  écoulé 

18  années,  pendant  lesquelles  les  longitudes  ont  augmenté  de 
iS'^";  ce  qui,  étant  ajouté  à  la  moyenne  de  N,  la  porte  à 
5'  i7^i2'3a^,  et  la  rapproche  de  la  moyenne  trouvée  pour  N^ 
Mais  je  ne  donne  tout  cela  que  pour  des  évaluations  approximatives» 
sur  lesquelles  la  valeur  adoptée  pour  l'inclinaison  I  a  une  influence 
considérable.  Car,  par  exemple,  si  l'on  suppose  I  égal  à  28°  10' 45'^ 
en  1800,  comme  le  fait  Bessel,  les  réductions  /  —  N  deviennent 
plus  fortes  de  17'  17^,  ce  qui  rabaisserait  notre  moyenne  de  1781 
à  5'  16^4^' a*]"'  Alors,  pour  la  ramener  k  1801,  il  faut  y  ajouter 
17^2",  valeur  moyenne  de  la  précession  dans  cet  intervalle  de 

19  années.  Cela  l'élève  donc  à  5*  16°  57' 29'',  tandis  que  Bessel 
trouve  5'  16® 53' 9"  pour  la  même  époque,  ce  qui  réduit  la  diffé- 
rence à  4' 20''  seulement.  Toutefois,  je  ne  présente  ces  résultats 
que  comme  des  approximations  suffisantes  pour  manifester  les  lois 


générales  de  ces  phénomènes;  car  leur  tlétenuinatiua  rigourew 
t'xijje  des  corrections  de  détail  que  je  ne  saurais  exposer  ici.  On  In 
trouvera  toutes  employées  dans  le  Mémoire  de  Bessel,  anijucl  i 
n'a  manqué  que  d'avoir  eu  à  sa  disposition  des  observations  <h 
|iassages  plus  précises.  11  est  bien  désirable  que  les  astronomes  « 
|irépareni  k  en  obtenir  de  telles  loi^  du  prochain  retour  de  ca 
phénomènes  en  1 86a ,  où  le  plan  de  l'anneau  passera  p«r  le  soki), 
dans  son  nœud  ascendant,  vers  le  i6  mai. 

199.  Nous  avons  fait  remarquer  que  les  disparitions  et  les  resp. 
paritions  de  l'anneau  ne  se  constatent  pas  physiquemer 
stant  de  son  passnj^c  m.ilhémalique  par  le  soleil  ou  par  la  terre.  Oi 
cesse  de  le  voir  un  peu  de  temps  avant  ces  passages, 
commence  h  le  revoir  qu'un  peu  de  temps  après  qu'ils  oi 
L'annean  n'est  donc  perceptible  pour  nous,  qu'autant  que  le  vAti 
ou  la  terre  sont  écartés  de  son  plan  dans  de  certaines  amplinidn 
de  distance  angulaire,  dont  l'évaluation  est  très-importante,  Don- 
seulement  pour  nous  faire  apprécier  les  limites  d'incertitude  qui 
les  observations  comportent,  mais  aussi  pour  nous  donner  do 
indications  précieuses  sur  la  constitution  physique  de  Tanoeiu 
et  sur  son  aptitude  il  refléchir,  plus  ou  moins  aboodaiiiroeni,  Il 
lumière  qu'il  reçoit  du  soleil.  Or  cette  évaluatioA  résulte,  comm 
cas  particulier,  du  problème  général  que  nous  allons  résoudre. 

Concevons  qu'à  un  instant  quelconque  un  rayon  visuel  smi 
mené  de  In  terre  ou  du  soleil  au  centre  de  Saturne,  qui  est  auss 
celui  de  l'anneau,  on  demande  de  déterminer  l'angle  que  ce  raytn 
forme  avec  le  plan  de  l'anneau  ù  ce  même  instant. 

Ici ,  comme  dans  le  chap.  IV ,  pag.  ^  3 ,  je  rapporte  les  poiols 
de  l'espace  à  ti'ois  coordonnées  rectangulaires  x,  y ,  i,  ayant  leur 
origine  au  centre  d'observation  quel  qu'il  soit,  et  dirigées  confor- 
mément aux  conventions  que  nous  avons  établies  alors.  Nommon 
/,  )i,'  r  la  longitude,  la  latitude  et  la  dislance  l'ectilïgne  du  pmM 
considéré ,  comptées  de  ce  centre ,  nous  aurons  généralement 

Soient  N  la  longitude  du  nœud  ascendant  de  l'anneau,  et  I  son  in- 
rlinaison  sur  l'éclipiiquc,  comptées  comme  nous  l'avons  fait,  pour 
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.  éléments  analogues  des  orbes  planétaires,  pag.  78.  Si  par  To- 
^  <^^ne  nous  menons  un  plan  parallèle  au.  plan  de  l'anneau ,  son 
..>ualion  sera  de  la  forme 

A  j:  +  Bf  H-  z  =  G  ; 

.,  9  comme  nous  l'avons  reconnu  alors ,  les  constantes  A ,  B  an  - 
,^  »nt  les  valeurs  suivantes  : 

A  =  +  tangIsinN,     B  =  — tangIcosN. 

x^tent  maintenant  y,  y^  z'  les  trois  coordonnées  de  Saturne.  Toute 
,  roi  te  menée  par  l'origine  a  pour  équations  générales 

"-"  jr  =  azy     jr  =  bz; 

^  t  si  nous  voulons  qu'elle  devienne  un  rayon  visuel  dirigé  vers  Sa- 
^  urne,  les  valeurs  des  constantes  a,  b ,  seront 

Or,  diaprés  les  principes  de  la  géométrie  analytique  (  ^),  si  nous 
appelons  u  Fangle  que  cette  droite  forme  avec  le  plan  parallèle  à 
TanneaUy  et  ir  —  u  l'angle  supplémentaire  qu'elle  forme,  du  même 
coté  y  avec  ce  plan  même  y  nous  aurons 

Afl-f-BA+i 
—  sin  tf  = 


^1  -l-fl>4-  b^  ^i  ^- A'-4-B^' 

et ,  en  remplaçant  les  coefficients  A ,  B,  a ,  ^ ,  par  leurs  valeurs , 

a/  .         y  z' 

sinii=: rsinlsinN-f-  -tsinlcosN ;cosI. 

r  r  / 

Alors»  substituant  aux  coordonnées  rectangulaires  x',  y^  z\  leurs 
valeurs  en  coordonnées  angulaires  ^,  V,  dont  je  supprimerai  les 
accents  qui  nous  deviennent  inutiles,  on  aura  finalement 

(j)  sinu  =  sin  1  cos  >  sin  (  /  —  N)  —  cosIsinX. 

('*)  Géométrie  analytique ,  8«  édition,  pog.  i45. 


jtfS  uTsomnm 

'  LnMOrdonnèM  /,  \,  «levronl  être  prises,  géocenlnques,  si  le 
rayon  viMWlneiit  ic  la  terre,  h eliocen triques,  s'il  vient  du  Mridl. 
Ceue  fonniile  difCèrc  seulement  dans  la  forme  de  celle  i\ue  Seni 
donne  dâi»  ion  Hémoire  annexé  Ik  la  Connaistance  des  Tnn/i 
pouri838,  pag-4<- 

Ii^mgle  m  4«ît  devenir  nul  quand  li  trace  de  l' 
le  point  d'obwrvatiun.  Uans  et-  cm  ,  la  nullité  de  sin  u  donne 

'  '       lang  I 

c'eu  la  GondttîeB  qae  nous  avons  trouvée  dans  le  §  198, 

•00.  Si  l'orbe  de  Sutiirne  était  compris  dans  le  plan  del'éc)i[^- 
qne,  U  lalitudelL  serait  constamment  nulle.  Alors  l'expression^ 
nândede  lin  «M  réduisant  à  sin  Isin  (/  —  N),  elle  aitnndraitxs 

ouxima  positib  et   négatiTs  quand   /  —  N    serait  :^->    auqnri 

cas  l'angle  a  serait  ±  I  ;  ce  qui  est  évident,  puisque  le  rayon  visud 
mené  de  la  terre  ou  du  soleil  au  centre  de  l'anneau  coincidertt 
avec  le  plan  de  l'ccliptique,  d'oi'i  l'inclinaison  1  se  compte.  Haii  In 
latitudes  de  Saturne,  quoique  très-petiles ,  changent  tant  soiipN 
ces  résultats. 

Pour  apprécier  la  portée  de  ces  modifications ,  nommons  i  1^ 
clinaison  de  l'orbe  de  Saturne  sur  le  pian  de  l'ecliptiquc,  et  nia  lon- 
gitude de  son  nteud  ascendant.  Si  nous  voulons  établir  notre  cal- 
cul pour  un  obsei^aicur  place  dans  le  soleil,  nous  aurons,  n 
coordonnées  hélioccntriqni-s  , 

tanB"t=  tangisin(/  — n), 

et,  tirant  de  là  sin  \  en  cosl  pour  le  mettre  dans  l'expressio" 
générale  de  sin  u,  celle-ci  prendra  la  Torme  suivante  ; 

(a)  sin«  =  cosXcosI  [tangl  sîn  (/ —  N)  —  tangf  sin (/  —  «]}. 

Si  nous  consentons  à  négliger  le  carré  de  l'inclinaison  multiplié  par 
tangl,  nous  pourrons  Taire  cos  )>  égal  à  i,  dans  le  coefficient  eil^- 
rieur.  Alors  le  maximum  do  sin  a  ne  dépendra  plus  que  du  facleni 
compris  entre  les  parenthèses.  Or  le  maximum  de  celui-ci  a  pour 
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:onclîtion 

o  =  lang  I  cos  (  /  —  N  )  —  tang  /  cos  (  /  —  /i). 

»i  rincliDaisoni  était  nulle,  la  valeur  de  /  —  N  qui  remplirait 
:ette  condition  serait  -;  sa  valeur  exacte  doit  donc  être  peu  dif- 
tTonte  de  celle-là.  Pour  obtenir  directement  cette  difTérence,  fai- 


sons 


/  —  N=--i-a7,     et     /i=:N  —  a, 

2 

auquel  cas  a  sera  donné.  Alors  en  dégageant  x  on  obtiendra 

tani^  {    . 
.   .                         — ^sma 
ta  ne  I  sm  a                   isinc  I 
tang  x  = 2 = » . 

tang  I  —  tang  i  cos  a  tang  i 

^  I 2_^  cos  a 

tang  1 

Si  l*on  admet  que  le  plan  de  Panneau  n*a  pas  de  mouvement  de  ré- 
trogradation qui  lui  soit  propre,  ce  qui  est  au  moins  la  supposition 
la  plus  simple  que  Ton  puisse  faire  {*)i  a  sera  constant  parce  que 
la  précession  affectant  également  les  longitudes  N  et  /z ,  son  effet 
disparaîtra  par  compensation  dans  leur  différence.  Prenant,  comme 
données  de  calcul,  les  éléments  adoptés  par  Bessel,  pour  Tan  i8oo^ 

on  aura 

I  =  28»  10' 45",     N  ==  5»  16»  53' 9"  ; 

or,  notre  tableau  de  la  pag.  266  donne,  à  la  même  époque, 

/  =  2»  29'  36",      72  =  3»  2i°56'7''  ; 


{*)  Bessel  conclut  de  la  théorie  de  Tatti action  que  la  trace  de  Panneau 
sur  Pécliptiquo  mobile  doit  avoir  un  petit  mouvement  de  rétrogradation 
propre,  qnî,  étant  de  même  sens  que  celui  de  Féqualeur  terrestre,  di- 
minue d^autant  son  mouvement  de  précession  annuel ,  rapporté  à  la  trace 
Yernale  de  cet  équateur.  Le  mouvement  de  précession  annuel  se  trouverait 
ainsi  rédait  à  4^,46  au  Heu  de  ôo^yOS  à  partir  du  1*'  janvier  1800.  Mais  les 
ob4ervatioDS  de  passages  par  la  terre  et  parole  soleil,  d'où  il  a  conclu  la 
quantité  de  cette  différence,  ne  lui  ont  pas  paru,  et  ne  sont  pas  en  eflfet  assez 
sArea  pour  qu^il  ait  cru  pouvoir  en  répondre;  et  je  la  néfjli^erai  dans  les 
calculs  qui  font  suivre. 


d'oA  réMlU  pO«r  «  celte  valeur  constants 

A-TOC  eemoiiAm  on  tiouvc  ""''  ■*■' 

a.=:3»5^34''  on     r=e»3*59'3<*;'   " 

et,  pirnite, 

/=K  H- 3*  3*59' 34"  ou     /"H+9'3''59'34". 

Ces  deux  ]on|,'iUides/sont  dknictralemeDt  oppusées  sur  l'orbiie  <t( 
Saturne.  Elles  répondent  aux  deux  muximaheliocentriquesdel'an 
gle  II ,  ayant  lieu  quand  la  planère  se  trouve  à  93°  59'  34"  de  loup 
tude  actuelle  au  delà  du  nœud  ascendact  ou  descendant  de  l'aDneau. 
Ainsi,  d'après  ce  qui  a  éU'  érabli  dans  la  note  annexée  au  §  IS6, 
lorsque  Saturne  se  trouvera  arrivé  à  ces  deux  longitudes,  l'antifnj, 
TU  du  centre  du  soleil,  se  presenti?ra  sons  les  plus  grandesouvK 
tures  qu'il  puisse  atteindre,  étant  illuminé  sur  sa  face  australe  lUw 
la  première  position,  et  sur  sa  face  boréale  dans  la  seconde.  Si  l'on 
adopte  la  valeur  de  FI  donnée  par  Bessel  pour  1800,  et  que  l'on 
ne  suppose  pas  k  l'anneau  de  mouvement  propre,  les  longitudes' 
et  N  seront  sinmltanénient  affectées  par  le  mouvement  de  prw»- 
sion  ,  de  sorte  que  leur  diFTérence  restera  constante.  Alors,  end- 
fectuant  les  additions  que  nous  n'avons  fait  qu'indiquer,  lesd«iiN 
longitudes  de  Saturne  qui  amèneront  l'angle  u  à  son  maximui" 
héliocentrique,  seront  respectivement 

(  =  8'2o"52'  43"  face  boréale  visible 
i=  2' 20° 52' 43"  face  australe  visible. 
Let  latitudes  l  qui  s'en  déduisent  sont 

X  =  ±,-,,'„; 

alors,  ai  l'on  calcule  largeur  de  sintt,  qui  resuite  de  ces  don  Mf^. 
on  trourera  pour  le  maximum  d'ouverture  de  l'angle  u,  et  de  l'an- 
neau TU  du  soleil , 

"  =  ±:36°49'  7- 
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^e  grand  éloignement  de  Saturne  rendra  les  époques  de  ces  maxima 
>resque  simultanées  pour  la  terre  et  pour  le  soleil.  Les  figures  de 
^anneau ,  que  je  rapporte  sous  les  n^*  ^8  et  49,  d'après  MM.  Bond 
.'t  Lassell ,  ont  été  observées  dans  des  circonstances  qui  s'éloi- 
gnaient peu  de  ces  conditions. 

sot.  Tai  maintenant  à  expliquer  comment  on  peut  déterminer 
es  époques  futures  des  passages  de  Tanneau  par  le  soleil  ou  par  la 
terre.  Pour  ces  deux  cas,  la  condition  à  remplir  est  toujours  que 
sin  «  soit  nul  :  ce  qui  donne 

(3)  o=tangIsin(/  —  N)  — tangX; 

les  coordonnées  angulaires  /,  X  devant  être  héliocentrîques,  s'il  s*a- 
git  d'un  passage  par  le  soleil,  et  géocentriques,  s'il  s'agit  d'un  pas- 
sage par  la  terre. 

Considérons  d*abord  le  premier  cas,  qui  sera  le  plus  simple.  On 
peut  alors  remplacer  tang  \  par  tang  /  sin  (/  —  /?),  comme  dans  le 
paragraphe  précédent,  et,  en  introduisant  aussi  N  —  a^u  lieu  de 
n ,  l'éqoation  à  résoudre  devient 

o  =  tang  I  sin  (/  —  N)  —  tang  / sin  (  /  —  N  -h  a). 

Si  l'inclinaison  /  était  nulle,  /  —  N  serait  o  ou  i8o  degrés,  c'est  à-dire 
que  le  passage  aurait  lieu  quand  la  longitude  héliocentrique  /  de 
Saturne  coïnciderait  avec  celle  du  nœud  ascendant  ou  descendant 
de  l'anneau.  Les  valeurs  exactes  de  /  —  N  ne  doivent  donc  différer 
de  celle-là  que  par  de  petites  corrections  de  Tordre  de  /.  £n  effet, 
en  dégageant  cette  inconnue ,  Téquation  donne 

(4)  UDg(/-N)  = JiîlliilîLf ,     où     îi-n  =  a. 

^^*         ^^  ^       tangl  —  tangicosa 

Les  deux  membres  de  cette  équation  sont  à  peu  près  invariables, 
car  la  précession  disparaît  de  /  —  N ,  ainsi  que  de  N  —  /i ,  par 
différence  ;  et  les  autres  causes  de  changement  ne  pourraient  pro- 
venir que  des  variations  séculaires  des  éléments  I ,  N ,  t,  /i.  En 
négligeant  ces  petites  variations,  auxquelles  Bessel  a  égard  dans  son 
Mémoire^  les  valeurs  de  /  —  N  seront  identiquement  les  mêmes 
que  nous  avions  trouvées  tout  à  l'heure  pour  x;  ce  qui  donnera 
T.  V.  29 
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fNmr  iiM»  dais  irdewrs 

AtMÎ,  droiriffeiid  N=5*  i&»53'g''  pour  1800,  ooittaiiete  ftlIBei- 
sd ,  en  j  ajoutant  5o^,a5t  ponr  repféiénfier  Prffét  dé  b  précairini 
mr  Péeli^qae  mdbSe  pendant  +lann^  après  cette  époque, 
tai  Anik  ▼alêara  de  /  appGeaUes  à  Kpdqne  r  seront  iaakneBt 

i=:5«20>5a'43*'4-5o%i5/,  et  /=ï4i*i«^5a'4a'Hh6o*',t5i. 

L'anneaa  paeseni  donc  parie loleil  aw.ipocpM»€àjSetemeatla»- 
dm  e»longitikkBliéiiooentriqae^  dn  mcnhis,  en  admettant  ki  âé- 
iMils  adoptés  pÉu*  Beiad.  n  ne  lestera  qii%  dieiE^^ 
liétidês  dé  cette  planète  à  quels  kistants  eDe  attefait  Séê  pesMoai. 
Ce  seront  les  instents  des  passages  demandés,  ta  loo^tfede  es 
iMboé-ÉsiDeiidattt  dé  Saturne  a^x.mémés  j^p^b^ioes  dennt  lue 

**j   /  .    Jl  -+•  5o%a$>,    ou    5«  ie»53'9*  4-  5o%a5i, 

on  Tott  que  la  première  valeur  de  /  donnera  tes  psjsijprts  ^id  ai* 
ront  lieu  dans  le  mnod  aseen^uit  de  ran^em^  e| Jajteeoideeeai 
qui  auront  lien  par  son  noeud  desc«Miant. 
Dani  ces  deux  cas  b  lattlude  hflioeetttrtqés  de  Si^temeeelfi 

donnée  par  Téquation 

tang  \  =z  tang  i  sin  (/  —  n); 

et  en  la  calculant  pour  la  valeur  de  la  longitude  /  approxiroa- 
tivement  assignée,  elle  sera 


202.  Venons  maintenant  aux  passages  de  la  terre  dans  le  plan 
de  Tanneau.  J^a  condition  analytique  qui  en  détermine  les  époques 
est  encore  exprimée  par  la  même  équation  (3),  où  les  coordon- 
nées /,  >  de  Saturne  doivent  être  maintenant  géocentriques.  Mais 
les  relations  de  ces  coordonnées  entre  elles  n^étant  pas  à  beaucoup 
près  aussi  simples  que  dans  le  cas  précédent,  il  faut  user  de  dé- 
tours, pour  dégager  /. 

A  cet  effet,  reportons- nous  au  cha p.. IV,  pag.  ^5  du  présent 
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volume,  où  ces  relations  sont  établies  par  Tinte rmédiaire  des  coor- 
lonnées  héliocentriques,  que  l'on  y  a  désignées  par  les  mêmes 
ettres  affectées  d'un  accent  supérieur,  p  et  p'  y  désignent  les  dis- 
ances  accourcies  correspondantes.  Nous  y  trouvons  d'abord, 
^ntre  les  latitudes  X ,  V,  Téqualion  très-simple 

tangX  =  -  tangV. 

\Iais  y  étant  héliocen trique,  tang  V  a  pour  expression 

tang  /  sin  (  /'  —  /i  ) , 

3omme  dans  le  paragraphe  précédent.  De  lu  résulte  donc,  en  dé- 
finitive, 

tang  A  =  tang  / •-  sin  (  /' —  n). 

P 

Examinons  la  composition  des  facteurs  qui  accompagnent  tang  /. 
En  jetant  les  yeux  sur  la  page  citée,  on  voit  d'abord  que  le  rap- 

port  -  des  distances  accourcies  héliocentriques  et  géocen triques 

P 

ne  diffère  de  Tunité  que  par  des  fractions  de  Tordre  -9  lesquelles, 

elles-mêmes ,  aux  distances  moyennes  où  Saturne  et  la  terre  se 
trouvent  du  soleil,  diffèrent  toujours  peu  de  —.  La  longitude  hé- 
liocentrique  /'  qui  entre  dans  Fautre  facteur  diffère  aussi  de  la 
^éocentrique  /,  par  des  fractions  de  même  ordre;  car  si  l'on  dé- 
veloppe en  série  l'équation  delà  pag.  76,  qui  donne  tang(/  —  L), 
lu  moyen  des  exponentielles,  suivant  la  méthode  exposée  par 
Legendre  dans  l'appendice  à  ses  Éléments  de  Trigonométrie ,  on 
^n  tire 

/:=/'— ~  sin  (Z'—L)  4-  ';(  ^^   sin2(^'— L),..., 
?  \?  ! 

i> 
•t,  d'après  la  petitesse  du  rapport  -t  les  plus  grandes  différences 

P 
»ntre  /  et  /'  dépassent  à  peine  7  degrés.  Or,  l'effet  total  de  ces 

cnmes  correctifs  étant  fort  atténué  dans  tangX,  par  le  facteur 

-9.. 


4^        '    .  AfnMnNMrtE 


«iHyiim^  %tl  à  I,  «I  remplaçaiit  /'  ptr  I  aous  b  ligBé  èe 

"      "        f      »  •    •■ .   " 

«nuit  oe  qui  donnera 

tingl  =  l|nig#  sin(l  —  a). 

Ged  éunt  sobititiié  dans  réqoadon  (3),dledeTieitt«n  CMnbn- 
nées  géooefittifwet  '^ 

Ift^  té  uiMrve  itiMPs  sons  k  ntène  famé  fin  «hmt  Jefaiagnfk 
précédent;  et  ainn,  en  j  employant  les  données  de  BencM^ii 
dédoira  paieOkoMnt  ces  dev  tolntionâ  : 

o^  le  leeipi  cet  compté  en  anaéet  jalfaainea  d^  3651 1,  à  (fUrlirAi 
i*'  janyier  i8oq.  La  laticode  hélioeentriqiie  ConeipOBdaillJiy  dl- 
cidée  avec  ces  raleofS  de  là  tomgitiiAB ,  sèmMpèeâ^NMBM 

La  première  de  ces  déterminations  s'applique  aux  passages  de 
la  terre  par  le  nœud  ascendant  de  Panneau,  la  seconde  à  ses  pas- 
sages par  son  nœud  descendant;  les  uns  et  les  autres  auront  lieu, 
dans  les  limites  de  notre  approximation,  quand  Saturne  atteindra 
ces  longitudes  géocentriques.  Il  faut  maintenant  rectifier  ces  va- 
leurs ,  et  trouver  les  époques  où  elles  devront  se  réaliser. 

A  cet  effet,  il  faut  se  rappeler  que  tous  ces  phénomènes  sV 
pcrent  dans  un  intervalle  de  temps  qui  comprend  à  très-peu  près 
i8o  jours  avant  et  après  Tépoque  du  passage  de  l'anneau  parle 
soleil.  Ceii('-ci  étant  connue  par  le  paragraphe  précédent,  on 
calculera  une  éphéméride  qui  donnera  les  longitudes  et  les  lati- 
tudes géocentriques  de  Saturne  pour  tout  cet  intervalle,  ou  plu- 
tôt on  trouvera  une  telle  éphéméride  toute  calculée  d'avance  dans 
la  Connaissance  des  Temps ,  ou  le  Natitical  Alihanach^  et  l'on 
n'aura  que  la  peine  de  Vy  emprunter. 
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En  la  consultant,  on  y  verra  le  jour,  ou  les  jours,  auxquels 
Saturne  atteint  la  longitude  géocentrique  /  dont  nous  venons  de 
trouver  ici  la  valeur.  Si  notre  détermination  était  rigoureuse,  ce 
seraient  les  jours  précis  des  passages  cherchés.  Il  peut  y  en  avoir 
plusieurs  dans  les  36o  jours  que  comprendra  réphéméride,  parce 
que  dans  cet  intervalle  de  temps  le  mouvement  apparent,  tour  à 
tour  direct  et  rétrograde,  delà  planète,  peut  la  ramener,  la  ramène 
même  en  général,  plus  d'une  fois  à  la  même  longitude  géocen- 
trique. On  obtiendra  donc  ainsi,  à  la  simple  vue,  avec  une  ap- 
proximation déjà  fort  grande,  toutes  les  solutions  que  le  problème 
peut  occasionnellement  comporter. 

Il  reste  à  les  rendre  tout  à  fait  exactes.  Pour  cela  il  faudra  con- 
sidérer les  valeurs  des  latitudes  X  que  Téphéméride  géocentrique 
associe  en  réalité  avec  chacune  des  longitudes  /,  résultantes  du 
calcul  approximatif.  Chacune  de  ces  valeurs  de  )l  se  trouvera  en 
général  de  quelques  minutes  plus  grande  ou  moindre  que  celle 
dont  nous  avons  fait  d'abord  usage ,  et  qui  était  donnée  par  Pex.- 
pression  approchée 

tang>  =  tang  /  sin  (t  —  n). 

On  la  substituera  donc  à  celle-ci,  comme  plus  exacte,  en  calculant 
avec  elle  un  arc  A,  tel  qu*on  ail 

.  tang  \ 

sm  A  =  — ^  ; 
tangl^ 

ce  qui  comportera  deux  valeurs  distinctes  :  A  et  180** —  A.  On 
obtiendra  pour  les  deux  valeurs,  cette  fois  bien  plus  exactes, 

/  =  N4-A     et     /  =  i8o»-f-N  — a, 

dont  la  première  appartiendra  aux  passages  de  la  terre  par  le 
nœud  ascendant  de  Tanneau ,  et  la  seconde  h  ses  passages  par  le 
nœud  descendant.  Pour  celle-ci,  \  étant  négatif,  Tare  A  le  devien- 
dra également ,  ce  qui  le  rétablira  positif  dans  /  ;  de  sorte  qu*en 
définitive  il  se  trouvera  toujours  additif  à  la  longitude  actuelle  du 
nœud  considéré.  Ayant  maintenant  ces  valeurs  exactes  de  /, 
on  cherchera  dans  Téphéméride  géocentrique  la  date  du  jour  à 
laquelle  chacune  correspond,  et  ce  seront  celles  des  passages 


Ht) 


m 

tMm  ■■«hluMij  mmi^iniiliHihiiint  Ipîr^ifaÉtleiiantrfiMi 
•M  JÉWWunMiirfiiydnpi  XXBt»  pagfc  yti  <iAM.1iftit^iiiièô1teiNMRi 

SÊmôiÊ'U.^  Sur  fa  ^cutfmi^  dtti'êÊ^immmth  iSmétw, 

M5.  Aajoavd'hai  qae  le  momwmumik  4tKtmm$^fOKtàê  Vmimm 
éftéatnn»  «tineB  eobini,  et  qo'oa  laiitetrigipr  «fei^<fiiUriei 
M9|Ait' mi  iàqoA  îlm  praenle  a»  mAéU  veiné iifâ^à  iMMi^i 

mim<fm!ipoaÊmmétk  «fe  téleKopts  imisiiÉii»,  wanb  dffaii 
#iifi|(ijiiÉHi>iiii  par  lefoel  les  ioMgea  dfee  oolpe 
eAlbiiMiis* pematottté^ Jms  le  Aetiqi  40'l^^Màettr^.«iieeii|fÉr 
dideasement  prévalos  de  ces  apparais»  pour  élwfieril»  eertltito> 
don  des  corps  planétaires  ^  généiad ,  et  jçii^particiiUer  oeBe  de 
Tannean  de  Saturne,  mieux  que  leurs  devanders  n*avaiait  piife 
WMlMd'derlMruMentt^  «feakm  Ite^qdHI  Mliftliattif^dltt 
déplacer  et  reporter  sur  l'astre  pour  en  obtenir  rîmage  passagère, 
d'autant  plus  rapidement  fugitive  qu*on  lui  appliquait  de  plus 
forts  grossissements.  Ces  nouvelles  études  ont  conduit  à  plusieurs 
découvertes  importantes  et  inattendues,  dont  je  vais  indiquer 
sommairement  les  principaux  résultats. 

léQsfig.  4^  et  49  représentent  Taspect  général  de  Saturne  et  de 
son  anneau,  tels  qu^ils  ont  été  observés  ^  deux  époques  différentes 
avec  des  instruments  équatoriaux,  munis  de  forts  grossissements. 
La  première  a  été  tracée  par  l'habile  astronome  américain  M.  Bond, 
d'après  des  observations  faites  le  i5  npvembre  i85o,  avec  le  grand 
équatorial  de  Tobservatoire  d'Harvard,  en  y  appliquant  des  gros- 
sissements variés,  qui  amplifiaient  les  diamètres  des  objets  depuis 
i5o  jusqu'à  900  fois.  La  longitude  héliocentrique  de  Saturne  était 

alors  de  f8*  4^'-  ^^fig-  49  ^  ^^*^  P*  ^**^  ^  Malte  le  1 3  novembre  1 853 
par  le  célèbre  négociant  et  astronome  anglais  M.  Lasscll,  qui  s'était 
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raDsporté  dans  cette  île  pour  y  jouir  d'un  plus  beau  ciel  que 
ians  sa  résidence  ordinaire  de  Liverpool.  Le  télescope  était  un 
réflecteur  h  mouvement  équatorial,  construit  de  ses  propres  mains  ; 
le  grossissement,  appliqué  aux  diamètres,  565;  la  longitude  hélio- 
centrique  de  Saturne,  58"8'.  D'après  ce  que  nous  avons  reconnu 
^  200,  J'anneau  vu  du  soleil  se  présente  sous  sa  plus  grande  ou- 
verture, par  sa  face  australe,  lorsque  Saturne  atteint  la  longitude 
liélioccn trique  8?.°  53',  à  laquelle  il  est  arrivé  en  i855,  vers  le 
1 1  septembre.  Comme  les  époques  de  ces  maxima  différent  très- 
peu  pour  la  terre  et  pour  le  soleil,  on  voit  par  ces  dates  que  nos 
deux  figures  sont  antérieures  à  la  plus  grande  ouverture  de  l'an- 
neau, et  ia  première  plus  que  la  seconde,  ce  qui  se  reconnaît 
d'ailleurs  par  leur  seule  inspection.  Mais  Tamplitude  de  Tanneau 
daos  chacune  d'elles  est  déjà  suffisante  pour  que  Ton  puisse  se 
former  une  idée  juste  de  la  variété  de  ses  aspects.  D'après  les  me- 
sures que  je  rapporte  plus  loin,  Tanneau,  à  son  maximum  d'ou- 
verture on  i855,  aurait  caché,  et  même  tant  soit  peu  excédé  par 
son  bord  inférieur  le  pôle  austral  de  Saturne,  qui  reste  encore 
ici  sensiblement  découvert  dans  la  figure  de  M.  Lassell." 

S04.  Celle-ci  présentant  Tensemble  de  l'anneau ,  dans  un  plus 
grand  développement  que  la  première,  je  la  prends  comme  type 
de  description.  Le  système  annulaire,  composé  de  trois  zones  dis- 
tinctes, désignées  par  les  lettres  A ,  B ,  C ,  s'y  voit  suspendu  con- 
centriquement  autour  du  globe  de  Saturne,  dont  il  est  séparé  par 
un  espace  noir,  qui  sen)b1e  être  le  vide  du  ciel.  La  zone  intérieure  C, 
<^t  si  sombre  et  réfléchit  si  peu  abondamment  la  Kimière  solaire, 
que  son  existence  n*a  été  aperçue  qu'en  i85o  par  M.  Bond,  qui 
l'a  décrite  pour  la  première  fois  dans  la  fi^.  ^S.  Je  reviendrai  tout 
à  l'heure  sur  les  particularités  qui  la  carat*térisent.  Juscfue-lâ,  les 
deux  zones  extérieures,  et  spécialement  réfléchissantes.  A,  B, 
étaient  considérées  comme  constituant  seules  la  matière  de  l'an- 
neau ,  et  même  on  avait  jiendant  Ionj>,tenip5  supposé  qu'elles  for- 
maient un  corps  continu.  Dominique  Cassini  reconnut  le  premier 
l'existence  de  cette  ligne  noire,  finement  tracée  comm<»  au  pinceau 
sur  toute  l'étendue  de  leur  contour,  et  qui ,  se  montrant  avec  une 
égale  continuité,  sur  leni's  deux  surfaces,  à  la  même  distance  du 
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burtl  (.'xttripiir,  semblait  déceler  leur  séparation  eu  deux  [Kirtiiii)> 
iiiiDalaîres  distinctes,  concentriques  entre  elles.  Les  d*:-ux  surfaru 
A,  B  ne  sont  pas  uniformément  lumineuses  dans  toute  leur  éti^n- 
(lue.  Leurs  portions  intérieures  sont  relativement  plus  sombres  que 
le  reste,  et  semblent  striées  de  raies  fines,  sans  qu'on  y  aperroix 
de  divisions  tr.incbées.  L'anneau  obscur  C,  signalé  par  M.  Bond, 
fui  j>res(]ue  en  même  temps  reconnu  aussi  par  les  astronomes  an- 
[;laisMM.  Daws  et  Lassel).  Ce  dernier  lui  trouvait  l'apparence  d'un 
voile  de  crêpe,  qui  occupait  environ  la  moitié  de  l'espace  comprê 
entre  le  bord  intérieur  de  l'anneau  B  et  le  disque  de  la  plancic. 
L'ayant  depuis  revu  plus  distinctement  à  Halte,  sous  un  meilleur 
ciel ,  et  avant  pu  en  faire  une  étude  suivie ,  dans  les  circonstancti 
les  plus  favorables ,  aon-seulemcnt  il  en  conserva  celte  première 
impression,  mab  il  lui  reconnut  encore  un  autre  caractère  furt 
inattendu  qui  la  confirmait.  C'est  que  cet  anneau  C,  au  lïeud'im 
opaque  comme  A  et  B,  est  tramparcnl  ;  car,  <lans  la  portion  ïnft- 
Heure  de  l'image,  la  portion  du  globe  de  Saturne,  qu'il  recouvifi 
s'nperçoil  distïnctemenl  à  trnoert  son  epaîsicur,  comme  la  fig.  ^g 
le  représente  ;  de  sorte  que  la  lumière  solaire,  après  l'avoir  m- 
veisé  une  première  fois  pour  arriver  à  ce  globe,  et  une  seconde 
fois  après  son  rejaillissement  pour  revenir  à  l'observateur,  al 
cncure  très-aensiblement  perceptible. 

SOS.  Pour  compléter  l'idée  que  l'on  doit  se  former  de  toutee 
système  annulaire,  je  rapporte  ici  les  dimensions  optiques  de  sa 
diverses  parties,  ramenées  par  le  calcul  à  la  distance  moyenoe  dt 
Saturne  au  soleil,  telles  que  M.  W.  Struve  les  a  mesurées  avec  k 
grand  réfracteur  de  Dorpat,  du  i"  février  au  6  mars  1636,  b 
longitude  héliocentrique  de  Saturne  ayant  alors  varié  de  80*37'  1 
8i''4i'  1  ce  qui  l'amenait  très-approximatiTement  dans  la  positioo 
ub  l'anneau,  vu  du  soleil  par  sa  face  australe,  devait  se  montrer  k 
plus  ouvert.  J'ai  intercalé  dans  ces  mesures  les  dimensions  de  l'an- 
neau C,  en  supposant  qu'il  s'étende  jusqu'à  la  moitié  de  la  distana 
de  B  à  la  planète,  conformément  à  l'estimation  de  M.  Lassell  {")■ 
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1 .  Diamètre  eitérieur  de  Ttinneau  A ^o,o(fi 

2.  Diamètre  ioiérieur  du  même 35,289 

3.  Epaisseur  de  la  ligne  noire  qui  le  sépare  de  B. . .  o  ,408 

4.  Diamètre  extérieur  de  Panneau  B 34 ,  475 

5.  Diamètre  intérieur  du  même 36,668 

6.  Diamètre  eitérieur  de  Panneau  C le  même 

7.  Diamètre  intérieur  du  même ^ySai) 

8.  Diamètre  éqnatorial  du  globe  de  Saturne >7>99' 

9.  Largeur  de  Panneau  A 2, 4^3 

10.  Largeur  de  l^anneau  B 3,^03 

1 1 .  Largeur  de  l^anneau  C 2,  i6()5 

12.  Largeur  de  1  Vspace  noir  entre  C  et  le  giobe  do 

Saturne s»  1695 

La  petitesse  de  ces  dimensions  fait  aisément  concevoir  que  les 
divers  observateurs  ont  pu  en  obtenir  des  évaluations  tant  soit 
peu  différentes.  Mais  le  tableau  précédent  suffit  pour  en  donner 
une  très- jus  te  idée. 

906.  Ici  se  présentent  d*abord  deux  questions  importantes.  La 
ligne  noire  qu'on  observe  entre  Tanneau  A  et  ]*anneau  B ,  indique- 
t-elle  entre  eux  une  discontinuité  absolue  ?  Et  l'espace  noir  qui 
s'étend  depuis  le  bord  intérieur  de  Tanneau  obscur  C  jusqu'à  la 
planète  est- il  pareillement  vide  de  toute  matière?  Pour  décider  ces 
deux  questions,  il  faudrait  que  Saturne^  par  son  mouvement  pro- 
pre, fût  amené  à  occulter  centralenient  ou  presque  centralement 
quelque  étoile,  dont  l'apparition  ou  la  disparition  à  travers  ces 
diverses  parties  du  système  annulaire  pût  être  constatée.  Jusqu'ici 
une  occasion  qui  serait  si  précieuse  ne  s'est  pas  offerte  aux  astro- 
nomes qui  peut'étre  ne  la  recherchèrent  pas  avec  assez  de  soin  ;  mais 
ils  y  sont  maintenant  fort  attentifs,  et  elle  sera  certainement  saisie 
quand  elle  se  présentera.  L'observateur  habile  et  sagace,  M.  Daws, 
s'est  cru  un  moment  sur  le  point  d'avoir  cette  bonne  fortune,  même 
sous  le  ciel  peu  limpide  de  l'Angleterre,  le  3 1  janvier  i856,  comme 
il  en  a  rendu  compte  dans  le  n**  6  des  Notices  de  la  Société  Astro- 
nomique  de  Londres  pour  cette  même  année.  Mais  l'étoile  ne  fit 
c|ue  raser  le  bord  austral  des  espaces  obscurs  sans  y  pénétrer.  Tou- 
tefois, le  simple  appulse  qui  eut  lieu  alors,  fit  constater  à  M.  Daws 
une  particularité  d'une  grande  importance.  C'est  que,  bien  que 
l'étoile  fût  seulement  de  8'  ou  9*^  grandeur,  le  grand  éclat  de  la 
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pUaùle  n'Aurait  pas  einp^h^  qu'un  ne  put  onrorc  la  voir 
suivre ,  si  elle  avuit  traversé  les  anneaux ,  ce  ijni  rend  les  cltuiai 
des  phénomènes  plus  nombreuses  ijn'on  ne  l'avait  nnlérieureinot 
sapposé. 

£07.  Les  époques  les  plus  favorables  h  ce  (jenre  d'obser^-atima 
.  aonl  celtes  où  le  svsiémc  des  tinneiux  est  le  plus  ouvert,  D'aiitrs 
données  non  moins  essentielles  sur  sa  consiiluiion  physique  peo- 
vent  s'obtenir  au  contraire  aux  époques  où  il  sf  pr^ntt'  le  pl«) 
amintn,  qiund  le  soleil  nu  ta  terre  sont  pioches  de  se  trouver  co»' 
pris  dans  son  plan.  Pour  se  rendre  un  compte  CKiict  deseondiiiou 
d'illiunination  par  suite  desquelles  le  sysiéioc  des  anneaux  nom 
Jevioot  visible  ,  dans  ces  circonstances  et  dans  tous  ses  autres  u- 
pecta  ,  admettons  que  le  diamètre  apparent  du  soleil  est,  en  non» 
br«  ronds,  de  3a'  ou  15)30''  svKagésîmnte* ,  étant  vu  de  la  tcm, 
quand  elle  se  trouve  à  sa  moyenne  distance  de  cet  astre  ijuc  nom 
prendrons  pour  unité  de  longueur.  D'après  notre  lablraii  de  b 
pag.  a66,  la  distance  nioj'ennc  de  Saturne  au  soleil ,  «xpriinre  a 
parties  ,<le  la  même  unité,  est  i^,S3787ot|o.  Coosequemmesi. 
kl  cette  distnnre,  le  denii-diunièti«  du  soleil  vu  de  Siilnrne  sera  in- 
verse de  ce  nombre,  ce  qui  le  réduit  k  301", Su  ou  300"  m 
aombras  ronds.  Plaçons  mainteaaat  \e  centre  eIu  whàl  dawfc 
plan  des  anneaux,  dont,  pour  simplifier  le  raisonnement,  dm 
supposerons  l'épaisseur  propre  nulle  ou  négli)j(-abte.  A  cet  ia- 
slant,  cliacune  de  leurs  surfaces,  tant  bon-ale  qu'auslrale,  *m 
éclairée  pur  le  demi-disque  du  soleil  levantsatumien,soii6-tetidiiI 
100  secondes  au  rentre  de  Saturne.  Or  tuuielaporiioadeeeileht- 
mière  ,  de  beaucoup  la  plus  abonilante ,  qui  sera  réfiéchie  s]>Ki- 
lairement,  ira  se  perdre  au  loin  d>ins  l'espace,  et  nous,  habilMb 
de  la  terre,  n'en  pourrons  recevoir  que  la  portion  bien  roiniw 
qui ,  après  s'èire  absorbée  dans  la  substance  des  anneaux  ,  en  r- 
jaillira  partiellement  vers  nous  p.ir  radiation.  Il  est  donc  loni  na- 
turel que  cdte  des  deux  surfaces  des  anreau):  tpii  est  lournée  ven 
la  terre  nous  devienne  imperceptible  dans  ces  circonsianc*rsi  et  il 
n'en  pourrait  être  autrement  que  si  ces  surfaces  étaient  couveria 
d'asfiéiilés,  de  liantes  montagnes,  comme  il  en  existe  sur  U  Uim, 
lesquelles  nous  renvoyant  direciciiienl  la  lutiiière  qui  Uimbcrait  sut 
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?urs  flancs,  se  montreraient  comme  autant  de  points  lumineux  sur- 
;issant  du  sein  de  l^ombre.  Mais  les  observations  les  plus  attentives 
le  font  voir  rien  de  pareil  ;  d'où  il  semble  que  la  surface  des  anneaux 
*st  lisse  ou  peu  inégale,  comme  Huyghens  le  concluait  de  ce  fait 
nèine.  Maintenant,  lorsque  le  plan  des  anneaux  s'écarte  du  centre 
lu  soleil,  au  delà  de  200  secondes,  son  disque  est  levé  tout  entier 
.ur  celle  de  leurs  surfaces  qu'il  regarde,  l'opposée  étant  dans  Tom- 
3re.  Mais  sa  plus  grande  hauteur  angulaire  sur  Thorizon  de  cette 
ace  éclairée  ne  dépasse  jamais  i&^^c)'  ;  et,  dans  ce  maximum 
même ,  comme  dans  toutes  les  élévations  moindres ,  elle  ne  nous 
devient  perceptible  que  par  la  portion  de  la  lumière  incidente  qui 
est  absorbée,  puis  renvoyée  vers  nous  par  radiation.  C'est  pourquoi 
il  serait  très-important  d'étudier  les  qualités  physiques  de  cette  lu- 
mière radiée,  en  lui  appliquant  les  appareils  qui  produisent  la  po- 
larisation chromatique.  Car  il  ne  serait  pas  impossible  que  Ton  ob- 
tînt ainsi  des  indications  très- importantes  et  très-sûres  sur  la  na- 
ture de  la  matière  qui  constitue  les  anneaux;  et  le  même  mode 
d'observation  pourrait,  avec  une  égale  utilité,  être  appliqué  à  la- 
lumière  que  nous  renvoie  le  globe  (!e  Saturne. 

Dans  les  circonstances  qui  amènent  la  disparition  ou  la  réappari- 
tion occasionnelle  des  anneaux,  si  l'instrument  avec  lequel  on  les 
observe  n'a  qjie  peu  de  puissance  d'amplification ,  les  portions  de 
leur  contour  qui  se  présentent  à  l'œil ,  le  plus  loin  du  globe  de  Sa  - 
tume,  en  lui  formant  comme  deux  anses  latérales,  sont  les  der- 
nières à  disparaître  et  les  premières  à  reparaître;  de  sorte  qu'elles 
se  montrent  alors  à  droite  et  à  gauche  de  la  planète  comme  deux 
points  lumineux  fixes,  qui  en  seraient  séparés.  Telle  fut  la  singu- 
lière apparence  sous  laquelle  Galilée  les  aperçut  pour  la  première 
fois  au  mois  de  novembre  de  l'année  1610.  Ce  qui  lui  fit  croire 
(ju'il  voyait  Suturne  triple.  Mais  en  continuant  de  les  observer,  il 
no  larda  pas  à  reconnaître  que  ces  appendices  lumineux  s'affaiblis- 
saient progressivement  ;  et  enfin  dans  le  njois  de  novembre  de 
l'année  161 2,  il  reconnut  qu'ils  étaient  complètement  disparus,  de 
sorte  que  Saturne  se  voyait  alors  rond  et  unique.  Ces  singulières 
n^ctaniorplioses,  objet  d'un  profond  élonnement  pour  lui-même, 
it  pour  les  astronomes  contemporains  qui  les  c'onstat('MX.'nt  égale- 
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ment  après  <]u'il  les  eiil  annonrÀes,  nVtaient  que  des  illu! 
casionnées  par  le  pi'ii  de  force  amplificative  des  lunettes  que  l'oa 
employait  alors.  Car  la  disparition  absolue  de  l'anneau,  n-siiiui* 
du  passage  de  son  plan  par  le  soled  ,  n'eut  lieu ,  en  ce  temps,  qn 
vers  le  3o  décembre  de  l'anoce  1612  ;  d'oit  il  suit  que  des  instm 
ments  plus  puissants  l'auraient  fait  apercevoir  dans  sa  coniplilt  { 
contiouité ,  jusqu'à  ud  petit  nombre  de  jours  seulement  avant  «Ht 
époque.  Ce  fut  lit  un  des  avantages  auxquels  Huyghens  dat  a  dt-  | 
couverte.  Quant  à  la  persistance  de  la  visibilité  dt's  anses ,  dans  ie 
lunettes  faibles ,  après  que  la  portion  intérieure  du  contour  de  l'an 
reau  plus  proche  de  Saturne  11  disparu,  c'est  un  effet  de  penpit- 
ti^e  qui  se  conçoit  aisément  à  l'inspecdondc  nosyîg'.  48ot  49;( 
la  portion  illuminée  de  la  surface  de  l'anneau,  qui  se  présente  opiH 
quement  à  l'ubservaleur,  est  beaucoup  plus  grande  vers  les  extii^' 
mités  des  anses  que  proche  du  centre  où  elle  se  voit  transvenalt- 
ment.  Ce  fut  par  cette  considération  évidente  que  Huygheas  lendi 
compte  de  toutes  les  formes  bizarres,  que  les  astronomes  i 
successivement  attribuées  â  Saturne,  depuis  Galilée  jusqu'à 

Lorsque  sa  tbéorie  eut  été  reconnue  et  universellement  admitf  < 
Haraldi  et  d'autres  astronomes  remarquèrent  des  occasions  où  \a 
deux  anses  n'avaient  pas  disparu  tout  b^tsimultanémait,  m 
l'Hue  un  peu  avant  l'autre.  Maraldi  inféra  de  là  quejesdenx  bcB 
externes  de  l'anneau  ne  sont  pas  exactement  planes  et  paralWa 
entre  elles.  Mais  la  prolongation  de  la  visibilité  ne  suppose  pu  m 
cessairemeot  l'inégalité  d'épaisseur,  pouvant  aussi  bien  provot 
d'une  aptitude  inégale  pourabsorberel  renvoyer  la  lumière.  I 
en  combinant  toutes  les  observations  de  passages  de  l'onnean  ptk 
soleil  et  par  la  terre  effectuées  jusqu'en  i838,  a  été  conduit  aan) 
en  conclure  qu'il  existe  un  défaut  de  parallélisme  sensible  entre  ki 
faces  boréales  et  australes  de  l'anneau.  On  peut  tQutefms  dovB 
que  ces  observations  soient  individuellement  assez  sârcs  et  ai 
concordantes  entre  elles  pour  établir  avec  une  entière  certittdc 
cette  particularité. 

SOS.  Maintenant  que  l'un  possède  des  instruments  d'une  grade 
puissance,  munis  d'un  mouvement  êqualorial,  les  observai 
mis  beaucoup  de  soin  à  constater  et  à  ùgnaler  les  nuaoces  Kiwbl^ 
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nent  colorées,  qui  s'aperçoivent  sur  les  diverses  portions  du  globe 
le  Saturne  et  de  ses  anneaux^  ainsi  qne  les  proportions  inégales  de 
uraière  rayonnante  qu'elles  nous  envoient.  Toutes  ces  particulari- 
es  sont  indiquées,  d'après  M.  Lassell,  dans  notre y?^. 49*  On  y  voit 
a  série  des  teintes  que  lui  ont  présentées  les  diverses  zones  du 
;lobe  depuis  son  pôle  boréal  jusqu'à  son  équateur.  L^inégale  in- 
tensité de  la  lumière  provenant  des  divers  anneaux  y  est  marquée 
par  des  clairs  et  des  ombres.  La  portion  la  plus  brillante  des  an- 
neaux A ,  B  est  l'extérieure  ;  de  là  elle  va  se  dégradant  vers  Tinté- 
rieur  ;  mais  elle  est  beaucoup  plus  vive  sur  B  que  sur  A.  L'anneau 
obscur  C  n'est  pas  noir,  mais  grisâtre,  ou  roussâtre,  suivant  le 
Père  Secchi,  et  il  laisse  apercevoir  le  disque  de  la  plailète  à  travers 
sa  substance,  comme  Ta  constaté  le  premier  M.  Lassell,  ce  que  tous 
les  astronomes  ont  depuis  confirmé. 

209.  Mais  d'après  les  recherches,  les  plus  attentivement  suivies, 
dans  les  circonstances  d'observation  les  phis  favorables,  aucun  d'eux 
n'a  jamais  pu  apercevoir  sur  les  anneaux,  non  plus  que  sur  le  globe, 
une  tache  distincte  et  persistante ,  dont  le  déplacement  progressif 
y  décelât  un  mouvement  de  rotation.  Cependant  les  principes  de  la 
mécanique  nous  apprennent  qu'un  tel  mouvement  leur  est  indis- 
pensable pour  qu'ils  se  maintiennent  en  équilibre  permanent,  et  à 
distance,  autour  du  globe  de  Saturne,  comme  ils  le  font  ;  car,  s'ils 
étaient  immobiles  autour  de  son  centre ,  dans  une  condition  d'é- 
quilibre qui  serait  unique ,  les  attractions  occasionnellement  exer- 
cées sur  eux  par  les  autres  corps  planétaires ,  spécialement  par  Ju- 
piter ,  les  auraient  depuis  longtemps  sortis  de  cette  condition  et 
précipités  sur  la  planète.  Pour  que  cet  effet  ne  se  soit  pas  produit, 
il  faut  qu'ils  en  aient  été  préservés  par  la  force  centrifuge  née  d'un 
mouvement  de  rotation  rapide ,  laquelle ,  en  se  combinant  avec  les 
influences  perturbatrices ,  les  aura  entretenus  dans  un  état  de  tré- 
pidation compris  entre  des  limites  restreintes.  On  a  même  pensé , 
non  sans  vraisemblance ,  que  la  durée  de  cette  rotation  doit  être 
approximativement  la  même  que  celle  d'un  satellite,  dont  la  dis- 
tance au  centre  de  Saturne  serait  égale  au  rayon  moyen  du  système 
annulaire  total ,  ou  seulement  des  anneaux  A  ,  B,  en  négligeant  la 
masse  de  C.  Et  alors,  d'après  la  3'  loi  de  Kepler,  cette  durée 
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stfTiit  ù  Fort  peu  pn;s  g''ao'"  de  tcDips  aiderai  (*).  Mais  comi 
on  ignore  si  les  annenux  que  nous  dislinguons  i(  l'cril  fonni-nl 
seul  corps,  ou  des  corps  séparés  et  iniJêpcnduDts  In  unsdesauli^ 
cette  évnluation  est  nécessairement  tncertnine. 

910.  Le  résumi^  (]ui  précède  montre,  je  crois ,  avec  évidnxt, 
combien  il  nous  reste  aujourd'hui  de  ntuions  il  acijtiêrîr  snr  k 
constitution  physiciue  des  anneaux  de  Saturne,  et  sur  celle di 
cette  planète  même..  Tioii»  ignorons  si  ces  corps  sont  comj 
d'un  noyau  solide  re<»uvert  d'une  atmosphère  assez  dense  pa« 
le  cachera  nos  regards;  uu  ïi  résout  des  masses  en  partie  fluidn; 
ou  même  si  les  anneaux  oe  seraient  pas  au  moins  pariiellenittl 
à  l'flat  gaseux.  La  transpari'nce  de  l'anneau  obscur  C  momn 
que  cette  dernière  supposition  n'est  pas  dénuée  de  vraisemblioci' 
Cet  anneau  intérieur  esi-il  absolument  séparé  de  la  planète?  oc 
y  serait -il  rattache  par  une  couche  de  matière  cxtrémcuKni 
mince,  représentée  dans  les  anneaux  ar^ciels  do  M.  Plaifu 
par  la  lame  mince  d'huile  qui  les  joint  au  corps  central  ?  Quui<ju> 
tes  forces  mécaiw]ues  cjui  déterminent  la  fbrmatiao  de  c^  anaeui 


Donc  li^  rnyon  mojnn  du  leur  rnieinbls, . .      iti.Sgoj 
On  a  âe  plu*  le  rayon  moyen  du  globe  de  Saturne.   .      8,g9S 
Donc,  Cl?  dernii^r  étant  pria  pour  unilif,   lo  rnyon  moyen  dos  Jeui  inuwt 
iHH^    ou     i.a'ôW,     log  =  o.a684736. 

Selon  noire  tableau  de  la  pig.  Zlfb,  le  rayon  moyen  de  l'orbe  du  i*'  ulel' 
lite,  eiprimi- autii  en  demi-diimèiro  de  1*  planète,  «t3,3Si  et  la  duKcili 
M  loTolulioD  en  Iflrope  ilJcrat  uj.^3.  Donc,  on  terludala  3'  toi  doKéplcrt 
ta  durco  àe  la  rùvuliitlun  do  l'anneau,  considcré  oomme  un  Mlelliio,  ïcra 
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irtiHciels  diffèrent  essentiellement  de  Tattraction  céleste  qui  a  pu 
'ngendrer  ceux  de  Saturne,  l'analogie  des  ciTets  n'en  est  pas 
noîns  frappante,  et  suggère  d'importantes  inductions.  Ce  sont 
à  dtf  beaux  sujets  d'étude,  pour  les  observateurs  modernes,  munis 
ie  grands  télescopes  à  mouvement  équatorial ,  auxquels  ils  peu- 
irent  appliquer  auxiliairement  toutes  les  ressources  fournies  actuel- 
ement  par  la  photographie ,  et  par  les  appareils  qui  font  recon- 
naître les  caractères  physiques  de  la  lumière  polarisée  ou  non 
polarisée.  Le  concours  de  zèle,  qui  se  manifeste  aujourd'hui  pour 
l'astronomie  observatrice  dans  foutes  les  parties  du  monde,  ne 
permet  pas  de  douter  que  ces  grands  problèmes  de  physique  cé- 
leste seront  avidement  explorés.  , 
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CHAPITRE  XII. 

Des  dimensions  absolues  des  orbes  planétaires.  — 
Détermination  de  la  parallaxe  du  soIeiL 

911.  Dans  les  chapitres  précédents,  nous  avons  déteiminè  k 
distances  des  planètes  au  soleil  en  partie  du  grand  axe  de  Toitr 
terrestre.  Nous  connaissons  ainsi  les  rapports  de  ces  distam^ 
entre  elles;  et  nous  en  avons  formé  le  tableau  dans  la  |>ag.  260. 
Mais  nous  ne  savons  rien  sur  leur  grandeur  absolue;  et  si  nous  ^ 
voulons  prendre  une  idée  sensible ,  il  faut  les  exprimer  en  rayom 
terrestres,  la  plus  grande  de  toutes  les  mesures  qui  soient  à  notrf 
portée. 

91  S.  Cela  serait  facile,  si  Ton  avait,  pour  un  seul  instant,  I2 
distance  d*une  planète  à  la  terre  exprimée  de  cette  manière  ;  m 
les  positions  géocentriques  de  la  planète  et  du  soleil  étant  con- 
nues pour  la  même  époque ,  par  la  théorie  des  mouvements  Jeb 
planète  et  de  la  terre,  un  simple  calcul  trigonométriqtie  donne- 
rai t  la  distance  de  la  planète  au  soleil ,  exprimée  pareillement  a 
rayons  terrestres.  On  connaît  déjà  la  valeur  de  cette  distance  k 
parties  du  grand  axe  de  Torbe  de  la  terre;  on  pourrait  donrcoi- 
vertir  ce  grand  axe  dans  la  même  mesure  :  alors,  la  sc*conde  ks 
de  Kepler  donnerait  tous  les  grands  axes  et  toutes  les  dimensoss 
des  orbites  exprimées  de  la  même  manière,  d'après  la  seule  dar» 
des  révolutions. 

913.  La  parallaxe  d'une  seule  planète,  si  elle  était  connue, 
donnerait  immédiatement  sa  distance  à  la  terre,  exprimée  & 
rayons  terrestres  ;  mais  ces  parallaxes  sont  en  général  trop  petite 
pour  pouvoir  être  observées  avec  exactitude.  Celle  de  Mars  estii 
seule  qui  devienne  bien  sensible  dans  certaines  circonstances  h- 
vorables  à  l'observation.  C'est  lorsque  cette  planète  est  périhdie. 
et  qu'elle  approche  en  même  temps  de  l'opposition.  Alors  sa  <!&- 
tance  à  la  terre  est  la  plus  petite  possible ,  et  sa  parallaxe  est  la  pic 
grande. 

Par  exemple,  le  6  octobre  1751,  Mars  n'étant  pas  très-éloip^ 


^ 
■* 
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de  Topposition,  sa  parallaxe  devint  sensible ,  elles  observations 
comparées  de  Vargentin  et  de  Lacaille  la  donnèrent  de  24'» 64 
sexagésimales,  comme  on  l'a  vu  dans  la  pag.  4^4  du  tome  III , 
et  il  en  résulte  que  la  distance  de  Mars  à  la  terre,  à  cette  époque, 
était  de  8873  rayons  terrestres.  Or,  d'après  les  Tables  du  soleil  et 
de  Mars,  les  distances  de  la  terre  à  ces  deux  astres  étaient  alors 
entre  elles  comme  384 1  ^  10047-  Conséquemment  la  parallaxe 
du  soleil,  si  Ton  avait  pu  l'observer  directement  à  cette  même 
époque,  aurait  dû  être 

24",64.-^.W    ou     9',2. 

Mais  la  parallaxe  de  Mars  d'oà  ce  résultat^st  déduit ,  bien  qu^elle 
ait  été  mesurée  dans  les  circonstances  les  plus  favorables,  est 
bien  petite  \  et  les  erreurs  de  l'observation  peuvent  avoir  sur  elle 
une  influence  très-considérable ,  qui  altérerait  les  valeurs  des  dis- 
tances, à  peu  près,  dans  la  même  proportion.  Si  l'on  commet, 
par  exemple,  dans  la  parallaxe  horizontale,  une  erreur  égale  à 
3  secondes ,  ou  un  huitième  de  sa  valeur  totale ,  il  en  résultera 
pareillement  une  erreur  d'environ  ^  sur  l'évaluation  de  la  dis- 
tance. Or,  avec  les  instruments  que  l'on  employait  lorsque  l'o- 
pération fut  faite,  il  était  difficile  de  répondre  d'une  si  petite 
quantité  sur  l'ensemble  des  opérations.  Car  3  secondes  n'égalaient 
pas  même  la  moitié  de  l'épaisseur  des  fils  que  l'on  tendait  au 
foyer  des  lunettes  pour  observer.  On  ne  doit  donc  regarder  le 
résultai  précédent  que  comme  une  approximation ,  qui  peut  faire 
juger  que  la  parallaxe  du  soleil  est  extrêmement  petite,  et  sa  dis- 
tance à  la  terre  très- considérable. 

On  a  trouvé  un  moyen  beaucoup  plus  exact  dans  l'observation 
des  passages  de  Vénus  sur  le  soleil.  J'ai  déjà  indiqué,  pag.  96  et 
suivantes,  les  circonstances  dans  lesquelles  ces  phénomènes  se 
produisent  pour  Vénus  et  pour  Mercure;  et  j'ai  expliqué  les  pro- 
cédés généraux  qu'on  emploie  pour  les  observer.  Mais  la  distance 
de  Mercure  au  soleil  est  trop  petite  pour  que  ses  passages  puis- 
sent donner  avec  sûreté  la  parallaxe  de  cet  astre.  Ceux  de  Vénus 
offrent  beaucoup  plus  d'avantages  pour  cette  importante  déter- 
mination, et  je  vais  expliquer  comment  on  l'en  déduit. 

T.  V.  3o 
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'ai  unminréfjttt^  Vénus,  lorsqu'elle  passe  cntiv  \a  lerrtriV 
^^L  te  projette  sitr  le  distjiie  de  cet  astre  avec  rappnrcnoed'nn' 

^^Ê  lire  ;  et  par  relTel  de  son  miiuvtment  propre ,  combitr 

^^ft  à  du  soleil,  die  paraît  décrire  une  ronle  lit  n  diufiir 

^^^M  e*  observérs  de  difréreals  points  de  In  terie,  sont  tm- 

^^^^B  vent  itifTêrentea.  Cela  vient  de  In  parallaxe  de  Vi-nus,  qn 

^^1  les  divers  observateurs  ne  rapportent  pas  celte  planât 

^^P  nés  points  du  disque  du  soleil.  Ces  difTérences  inSimi 

-J^^  iwusiacrablemenl  sur  les  durées  des  passages ,  que  l'on  peut  ob- 
I  serrer  avec  l>eaucuup  de  précision,  et  elles  donnent,  aïtc  un 

I  extrême  exactitude,  la  dilTérence  des  parallaxes  de  Vénus  ei<lu 

r  sntbit. 

I  Su[»p<is(J(is ,  en  efret,  la  terre  en  T  {^g.  5o),  VènosenV,  «k 

I  sokil  en  S.  Un  observateur  placé  au  centre  mf  me  Ae  ta  tem. 

I  verrait  Vénus  sur  le  prolonjjement  du  rayon  vecteur  TV;  mit 

planète  lui  paraîtrait  répondre  an  point  S,  sur  le  dis<)urduw 
leil  ;  et  dans  ses  positions  successives ,  elle  décrirait  la  li^e  K 
I  Mais  d'antres  observateurs  placés  en  O'  et  en  O"  sur  la  siirbi 

»  terrestre,  verront  Vénus  en  V  et  <n  V";  elle  paraîtra  au  pr«niin 

décrire  la  corde  D'  V,  au  second  la  corde  D"  V".  Ces  elTeis  tien- 
nent évidemment  à  la  difrérence  qui  existe  entre  le*  paralktiadt 
Vénus  et  du  soleil ,  et  le  calcul  donne  cette  différence  d'apm  II 
durée  des  pass;iges ,  précisément  par  les  m^-ines  formules  qui  ser- 
vent â  calculer  les  éclipses  de  soleil  par  la  lune  ("). 

Or,  par  la  théorie  des  moiivemenis  elliptiques,  on  conoaili 
pour  la  même  époque,  les  rapports  des  distances  de  Vénus  et  d< 
soleil  à  la  terre.  On  connaît  donc  aussi  le  rapport  des  parallain 
de  ces  astres  ,  ptiisqu'elles  sont  réciproques  à  leurs  dblancfS;  il 
devient  donc  extrêmement  facile  de  t-alcider  sépai-cment  leur  ïj- 
leiir;  car  deux  quantités  sont  déterminées,  lorsqu'on  cunnaîi  \m 
rapport  et  leur  différence. 

9IS.  On  a  tiouvé  de  cette  manière  8",902  pwir  la  pamllauilii 


iJb  cette  imporlantu  Hp|)llcalioii.   Le*  obBorvalione,  doDt  j'ai   rail  astp. 
sont  celle»  Ju  tiernier  paasago  de  Venu»,  qui  eiil  lien  le  5}uin  \-j6^ 
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soleil  ;  c^est-à-dire  environ  un  sixième  de  moins  que  par  la  paral- 
laxe de  Mars.  Cette  valeur  a  été  conclue  du  passage  de  Vénus,  ob- 
servé en  1769;  passage  attendu  avec  la  plus  vive  impatience  par 
les  astronomes ,  qui  se  répandirent  sur  toute  la  surface  de  la  terre, 
et  entreprirent  exprès  de  longs  voyages  pour  aller  observer  ce  phé- 
nomène sur  des  points  différents  et  dans  les  circonstances  les  plus 
favorables.  Leur  espérance  ne  fut  pas  vaine  ;  car  la  différence  des 
durées  observées  à  Otaïti,  dans  la  mer  du  Sud ,  et  ù  Cajanebourg 
dans  la  Finlande,  surpassa  i5  minutes.  C'est  un  beau  spectacle 
que  cette  tendance  universelle  et  cette  combinaison  d'efforts  de 
toutes  les  nations  pour  la  découverte  de  la  vérité. 

SI6.  Laplacea  fait  voir  que  Ton  peut  encore  obtenir  la  parallaxe 
du  soleily  d'une  autre  manière,  sans  Tobserver  immédiatement,  et 
d'après  la  connaissance  d'une  inégalité  du  mouvement  de  la  lune, 
qui  se  trouve  liée  à  cette  parallaxe  {*),  Pour  concevoir  cette  liai- 
son, il  faut  savoir  que  les  inégalités  du  mouvement  lunaire  ont 
des  rapports  marqués  avec  les  positions  de  la  terre  et  du  soleil.  Le 
calcul  fait  connaître  ces  rapports;  les  observations  déterminent 
rétendue  des  inégalités  ;  en  combinant  ces  données ,  on  peut  en 
conclure  la  valeur  des  éléments  dont  les  inégalités  dépendent,  car 
on  a  l'expression  de  leur  dépendance  et  la  mesure  de  leur  action. 
Tout  se  réduit  à  trouver  des  inégalités  dans  lesquelles  cette  action 
soit,  en  quelque  sorte ,  agrandie,  ou  dans  lesquelles  elle  se  repro- 
duise sans  cesse,  de  manière  qu'on  puisse  la  conclure  avec  exacti- 
tude par  un  grand  nombre  d'observations.  I! existe  dans  le  mouve 
ment  de  la  lune  une  inégalité  de  ce  genre  qui  dépend  de  la  paral- 
laxe du  soleil,  ou  de  sa  distance  de  la  terre;  et  en  la  déterminant 
par  l'observation ,  Laplace  en  a  déduit  la  valeur  de  cette  parallaxe 
égale  à  8'^56o,  c'est-«h-dire  à  peine  moindre  que  par  les  passages 
de  Vénus.  Il  est  probable  que  ce  résultat  de  la  théorie  est  encore 
plus  exact  que  celui  que  Ton  conclut  de  l'observation  des  passages, 
et  je  l'adopterai  dans  ce  qui  va  suivre. 

817.  La  parallaxe  8",56o  donne  24o9^>4  rayons  terrestres  pour 


(")  Mécanique  céUsie ,  tomo  III,  livre  Vil,  |ag.  389  ;  i***^  ctlitioii  1802,  ci 
inAme  tome,  png.  3q6,  édition  de  i844- 

3o.  . 


AvnMtiomïK 

U  (listKiire  moyenne  du  soleil  à  la  terre  ('  ).  Ce  rc&ultat  sunSt  pour 
réduire  toutes  les  dimensions  des  orbes  planéluires  en  parties  de  II 
môme  mesure. 

Mais  d'abord ,  comme  les  dislances  apogée  et  périgée  du  »ldl 
sont  représentées  par  1,016993  cl  0,983208,  d'après  notre  labtnn 
de  la  pag.  266,  les  parallaxes  varieront  réciprotjuement  k  ces  dit- 
lances,  ce  (jui  donnera  : 

Parallaxe  du  soleil  apogée 8", 417, 

moyenne ,  .    8", ^60, 

périgée 8", 706. 

La  distance  moyenne  du  soleil  ît  la  terre  est  24'*9^  )4  '"<  ""  ***' 
<|tie  l'excentricité  de  son  orbite  en  parties  de  cette  distance  tnoyeanr 
est  0,016792  pour  l'an  1800;  on  obtiendra  done  racilemeci  te 
distances  apogée  et  périgée  en  r.  Si ,  pour  avoir  une  idée  pltu 
sensible  de  ces  trois  distances,  on  veut  les  exprimer  en  lieues  it 
4  kilomètres,  il  n'y  a  qu'à  transformer  en  métrés  les  deux  demi' 
grands  axes  a,  b,  de  l'ellipsoïde  terrestre,  que  nous  avons  ubtenui 
exprimés  en  toises  k  la  pag.  221  du  tome  III;  après  quoi,  preaaoi 
leur  moyenne  ei  la  divisant  par  4<h>o  .  00  trouvera  qu'elle  contienl 
nn  nombre  do  ces  lieues  kilométriques  égal  h  i59i',7o5,  par  leqnrf 


CJ  NorumoDS  r  la  njron  de  (a  lerre  luppoiee  ipbérique,  &  ■■  diitancede 
■on  centre  au  soleil,  A  cl  r  étant  eipritnét  en  paniei  d'ane  mêln«  nnlU 
linéaire.  Soltyi  la  parillaieiolaire,  e'eit-i-dire  l'angls  qu'on  rayon  mm 
dDMDtreduioleil  laDB«itiellemenl  I  la  terre,  formerait  a*ec  la  diilanecA. 
Qo  aura  iiidemmenl 


ou,  ï  eauie  de  la  pclileaia  de  p. 


prenei /r*  ë^al   i  8',ri6o   et  logn'  =  5.3i4495'i  »od»  irouTeret  i 
>4096.4,r. 
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il  Uudn  muldpKer  les  disUnces  obtenues  en  r  (*).  C'est  ainsi  qu'on 
a  formé  le  tableau  suivant  : 


KM   KAfOKS 

terrestre»  moyens- 

r 

de  4  kilomètre». 

[  apogée 

Distance  du  soleil  <  moyenne 

(  périgée 

Eicentricité.  ....,.--.  ^ ,,  - ,,,  - 

24501 ,0 

^096,4 
24491,8 

404,6 

38998330 

383542^5 

37710240 

644045 

Mous  pouvons  maintenant  évaluer  aussi  en  rayons  terrestres  r, 
les  demi-grands  axes  des  orbites  de  toutes  les  autres  planètes,  puis- 
que nous  avons,  pag.  266,  leurs  expressions  en  distances  moyennes 
de  la  terre  au  soleil.  Tel  est  Tobjet  du  tableau  suivant  : 


(*)  Le  rapport  de  la  toise  an  mètre  légal,  réduit  à  sa  plus  simple  expres- 
sion, est  rnrn»  ^^^^  ^^  logarithme  tabulaire  est  0.28981 993oo  ;  ajoutez  ce 
logarithme  à  ceux  des  deux  axes  terrestres  a  et  6  donnés  en  toises  à  la  p.  221 
du  tome  111,  et  après  être  revenu  aux  nombres  avec  les  Tables  à  10  déci- 
males, vous  trouverez  pour  les  valeurs  de  a  et  6,  en  mètres, 


fl  =  6376988"',i3, 
&  =  6356651  »>,86, 


log  0^  =  6.80461  56089, 
log&_,  =  6.8032284271. 


Le  reste  du  calcul  n'offre  aucune  difficulté,  et  même,  en  donnant  ici  ces  pré- 
parations, j*ai  voulu  surtout  saisir  une  occasion  de  présenter  les  valeurs  de 
a  et  fr  en  mètres,  ne  les  ayant  établies  qa^en  toises  dans  le  tome  fil. 


470 


ASTBOHOaiE 


^^ 

r 

DkSIcMATION 

des 

iurr*iic».s  4V  SOLUL 

nani- 
biauktsks 

•  UdMtenM 

BlAMSTaU 

recb 
en 

▼OLE  au, 

cclni 

de 

1 

c«Uc 
de 

'1 

planète». 

CD  rayoo» 
terrestres. 

en  lienes 

BOjcnnc 
de  la  terre 
an  soleil. 

diamètres 
terreitres. 

la  terre 
éunt  I. 

Utene 
éunt  1. 

V  Mercure. . 

932:/>9 

14846894 

3,i3oo 

o,35o3 

0,0430 

a.75i» 

''i 

9   Venus.  . . . 

17  4^9,70 

17741889 

8,i5oo 

0,9611 

0,8907 

0,9918 

\ 

6   la  lerre . . . 

24  096/10 

38  3.54 185 

8.5776 

1,0000 

1,0000 

I|OO00 

.  i 

0^  Mors 

36715,48 

58  440  094 

44350 

o,5i47 

0.1364 

0,9710 

i 

ip  Jupiter.  .. 

ia5  368,70 

«99  549  593 

99,7040 

11,6608 

i585,56oo 

o,ii3i 

-i 

>)  Saturne.  . . 

219853,00 

365&55864 

81,1060 

9.47'4 

849,655o 

0,1190 

1^  Uraoas. .. 

46a  134,7a 

735739870 

» 

11 

» 

» 

1 

O  le  soleil . . . 

a 

ii 

g6i ,Sioo 

iii,3iio 

1417,045 

o,i5oS 

•;» 

I.CS  valeur*  des  masses  ont  iié  données  an  tableau  de  la  pag.  a(i6,  d'après  les  nomlircs  adoptes  par  M  '  ■  '  1 
dans  son  Mémoire  inséré  aux  Additions  à  la  OonnaùsancÊ  des  Ttmps  po«ri844> 


AVERTISSEMENT 

Sur  les  chapitres  qui  vont  suii^rc. 

L'ordre  logique  des  idées  nous  amènerait  maintenant  à  «Uudicr 
les  mouvements  de  la  lune,  ce  satellite  de  la  terre,  plus  rapproché 
d*elle  que  tous  les  autres  astres ,  et  qui  nous  intéresse  sous  tant  de 
rapports.  La  succession  régulière  de  ses  phases  lumineuses,  offre 
une  division  du  temps  si  naturelle,  qu*elle  a  été  primitivement  en 
usage  chez  tous  les  peuples.  Les  alternatives  d'extinction  et  de  re- 
naissance que  sa  lumière  éprouve,  quand  la  terre  s'interpose  entre 
elle  et  le  soleil ,  et  les  éclipses  soudaines  qu'elle  fait  subir  aux  autres 
corps  célestes,  au  soleil  même,  quand  elle  vient  h  nous  le  cacher 
momentanément,  ont  excité  des  terreurs  universelles,  aussi  long- 
temps qu'on  a  ignoré  la  cause  de  ces  accidents;  tandis  qiranjour- 
d'hui,  calcul(*s  et  prévus,  ils  ne  sont  plus  que  des  sujets  d'inslrue- 
tion.  Indépendamment  de  ces  phénomènes  généraux ,  l'observation 
attentive  çt  intelligente  a  fait  reconnaître  dans  la  marche  révolutive 
de  la  lune  autour  de  la  terre,  de  nombreuses  inégalités,  dont  tes 
astronomes  de  tous  les  âges  se  sont  attachés  à  démêler  les  caprices, 
qui ,  maintenant  reconnues  dans  leurs  moindres  détails,  et  assu- 
jetties par  le  calcul  à  des  lois  certaines  fondées  sur  la  connaissance 
(le  leur  cause  physique,  sont  devenues  le  guide  assuré  des  navi- 
gateurs dans  les  déserts  de  TOcéan.  Nous  aurions  ensuite  à  étudier 
les  mouvements  et  la  constitution  physique  des  comètes,  ces  astres, 
«rapparence  nuageuse,  qui ,  circulant  autour  du  soleil  comme  les 
|)lanétes,  mais  dans  des  orbites  excessivement  allongées,  ne  nous 
deviennent  perceptibles  que  lorsqu'ils  décrivent  la  portion  de  ces 
orbites  la  plus  proche  de  leur  périhélie ,  où  nous  les  voyons  exha- 
ler progressivement  et  traîner  à  leur  suite  de  longues  queues  de 
vapeurs,  convulsivement  émises,  qu'ils  emportent  avec  eux  dans 
les  profondeurs  de  l'espace  quiind  ils  vont  s'y  replonger.  Après 
avoir  ainsi  recueilli  tontes  les  connaissances  que  l'observation  et  le 
calcul  peuvent  nous  faire  ac(|nérir  sur  cet  ensemble  do  corps  mus 
révoUitivemenl  autour  dn  soleil,  et  qui,  retenus  par  le  lien  com- 


L 


mua  de  sa  puissance  attractive ,  IbrnieDl  dans  l'espace  un  sjsinn 
distinct  dont  notre  terre  fait  partie,  nous  aurions  à  porter  nos  in 
vesligaiions  sur  ci^tJe  multitude  infinie  de  points  lumineux  dot 
lu  Toùie  céleste  est  parsetnèe ,  et  (jne  l'immutabilité  apparente  i 
leurs  positions  relatives  a  fait  nommer  de  tout  temps  la  /tic 
Mais  la  puissance  pènétraote  de  nos  télescopes,  combinée  avec 
précision  de  nos  instruments  divisés,  nous  ferjit  voir  que  la  rac 
bililê  est  au  contraire  leur  caractère  générât.  Nous  reconnaitrioi» 
(|ue  presque  toutes  les  étoiles  ont  des  mouvements  propres,  qui 
les  déplacent  entre  elles  suivant  des  sens  divers.  .\ous  en  détoa- 
vririons  qui  circult^t  autour  d'aulras,  retenues  â  distance  dau 
nne  connexito  mutuelle ,  par  des  forces  attractives  dont  nous  igno- 
rons la  nature  ;  constituant  ainsi  des  systèmes  cosmiques  disliDcIt 
du  nôtre,  et  si  distants  de  lui,  que  ces  forces  n'ont  pas  d'eflet  i|»- 
préciable  sur  les  moiivemeDis  relatifs  des  corps  dont  il  est  com- 
posé. Hais  le  volume  que  je  publie  aujourd'hui  ne  me  laisse  pliu 
assez  de  place  pour  traiter  convenablement  ces  divers  sujets;  et  Jf 
dois  ainsi  me  borner  à  le  compléter  par  les  accessoires  indtsp»'»- 
«ables  aux  théories  que  j'y  ai  expusoes. 
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CHAPITRE  XIII. 

De  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles. 

(Tout  ce  chapilre,  texte  et  calculs,  est  Touvrage  de  M.  Lefort.) 

ili8.  Dans  le  chapitre  XIV  du  livre  I ,  tome  II ,  pag.  388 ,  nous 
avons  montré  qu'à  la  surface  de  la  terre  Taxe  de  rotation  du  ciel 
semble  toujours  passer  par  l'œil  de  Tobservateur,  et  nous  en 
avons  conclu  que  les  dimensions  de  la  terre,  comparées  à  l'éloi- 
gnement  des  étoiles,  sont  d'une  petitesse  presque  infinie,  ou,  en 
d'antres  termes,  que  la  terre,  vue  de  la  distance  des  étoiles, 
n*est,  dans  les  espaces  célestes ,  que  comme  un  point  dont  les  di- 
mensions sont  insensibles.  Il  serait  donc  inutile  de  chercher  à 
apprécier  la  parallaxe  des  étoiles,  en  les  observant  de  différents 
points  de  la  terre.  S'il  est  possible  de  mesurer  l'éloignement  de 
ces  astres ,  ce  ne  sera  qu'en  prenant  une  plus  grande  base  que  le 
diamètre  terrestre,  et  la  base  la*  plus  étendue  dont  nous  puissions 
faire  usage. 

1119.  Il  n'y  en  a  point  de  plus  propre  à  remplir  ces  conditions , 
que  le  grand  axe  de  l'orbe  terrestre ,  dont  la  longueur  est  d'en- 
viron 76  millions  de  lieues,  comme  on  Ta  vu  dans  le  chapitre 
précédent.  En  ob^rvant  une  même  étoile  des  deux  extrémités  de 
cet  axe ,  à  six  mois  de  distance ,  et  corrigeant  ses  positions  de 
toutes  les  petites  inégalités  que  nous  avons  calculées ,  on  verra  si 
la  longitude  et  la  latitude  sont  les  mêmes  à  ces  deux  époques,  ou 
si  elles  sont  différentes,  à  raison  des  différentes  positions  delà  terre 
aux  instants  des  observations. 

Il  est  visible ,  en  effet,  que  l'étoile  doit  paraître  plus  élevée  sur 
le  plan  de  l'écliptique,  lorsque  la  terre  est  dans  la  partie  de  son 
orbite  qui  l'avoisine;  et,  au  contraire ,  elle  doit  paraître  plus  basse 
lorsque  la  terre  est  dans  la  partie  opposée.  Les  rayons  visuels , 
menés  de  la  terre  à  l'étoile  dans  ces  deux  positions,  diffèrent  de  la 
ligne  droite  menée  de  l'étoile  au  centre  de  l'orbe  terrestre,  et 
Tangle  qu'ils  forment  avec  cette  droite  se  nomme  la  parallaxe 
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annuelle  y  parce  que  c'est  Tangle  sous  lequel  un  observateur  placr 
dans  l'étoile  verrait  le  rayon  de  Torbe  annuel ,  qui  aboutit  i  ces 
deux  positions  de  la  terre  séparées  par  six  mois  d'intervalle.  B 
est  essentiel  'de  remarquer  que ,  pour  une  même  étoile ,  cet  angle 
varie  pendant  tout  lo  cours  de  l'année  avec  la  position  de  la  terre 
sur  son  orbite ,  et  que  la  parallaxe  annuelle  maxima  ne  répond 
pas  en  général  au  rayon  vecteur  pris  dans  la  direction  du  grand 
axe  de  l'orbe  terrestre.  Cette  coïncidence  n*a  lieu  en  effet  que 
pour  les  étoiles  situées  dans  un  plan  perpendiculaire  au  grand  aie 
et  passant  par  le  centre  de  l'orbe. 

La  terre  ne  passe  pas  subitement  d'un  point  de  son  orbite  tu 
point  opposé  sur  un  même  diamètre,  mais  elle  y  arrive  graduel- 
lement ;  ainsi ,  en  observant  les  positions  de  Tétoile  aux  époque» 
intermédiaires,  on  devra,  si  la  parallaxe  annuelle  est  sensible, 
voir  ses  effets  se  développer  par  gradations  géométriquement  dé- 
finies. Par  exemple,  si  l'étoile  est  placée  au  pôle  même  de  l'édip- 
tique,  les  rayons  visuels,  qui  lui  seront  menés  de  la  terre»  forme- 
ront une  surface  conique  droite ,  ayant  son  sommet  à  Tétoile  et 
pour  base  Torbe  terrestre.  Cette  surface  conique ,  prolongée  ao 
delà  de  l'étoile,  formera  un  autre  cône  opposé  au  premier  par  sa 
pointe  ;  et  son  intersection  avec  la  sphère  céleste  sera  une  petite 
ellipse  sur  laquelle  l'éloile  paraîtra  toujours  diamétralement  op- 
posée à  la  terre  ,  et  dans  le  prolongement  des  nivons  visuels 
menés  au  sommet  du  cône;  résultai  très-différent  de  celui  de 
Taberration  ,  qui  fait  varier  la  position  apparente  de  Tétciile  per- 
pendiculairement au  rayon  de  l'orbe  terrestre,  et  non  pas  dans ic 
sens  de  ce  rayon. 

220.  Il  est  donc  extrêmement  facile  de  reconnaître  les  resul 
tats  (jui  seraient  dus  i\  la  parallaxe  annuelle;  et  la  marche  d*'  (t> 
phénomènes  les  distingue  très-bien  de  toutes  les  autres  inetra- 
lites.  On  trouvera,  dans  la  ÎNote  (jui  termine  ce  chapitre,  toul«'> 
les  formules  nécessaires  pour  le  calcul  des  parallaxes  annuelli^. 
soit  absolues,  soit  en  longitude,  latitude,  ascension  droite,  cu 
déclinaison.  Pour  assurer  la  parfaite  intelligence  de  ce  <|ui  va 
suivre,  nous  auri)ns  seulement  à  nous  aj)puyer  sur  les  résultai? 
du  calcul  relatif  à  la  détermination  de  la  ])aralla\e  maxima. 
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La  parallaxe  annuelle,  avons-nous  dit,  varie,  pour  une  même 
étoile,  avec  la  position  de  la  terre  dans  son  orbite  :  or,  en  né- 
(^ligeant  Texcentricité  de  cette  orbite,  ce  qui  est  bien  permis  par 
comparaison  avec  la  distance  des  étoiles  à  la  terre ,  on  démontre 
que  U  parallaxe  annuelle  acquiert  sa  valeur  maxima,  lorsque 
les  longitudes  héliocen triques  de  la  terre  et  de  Tétoile  différent 
d'an  quadrant,  c'est-à-dire,  quand  la  terre,  vue  du  soleil,  est  en 
quadrature  avec  Tétoile.  Dans  ce  cas,  le  sinus  de  la  parallaxe  a 
pour  expression  le  rapport  du  rayon  vecteur  de  la  terre  au 
rayon  vecteur  de  l'étoile.  A  la  parallaxe  maxima  répond  la  dis- 
tance géocentrique  minima,  et,  comme  celte  dernière  distance 
diffère  très-peu  de  la  distance  héliocentrique ,  il  s'ensuit  que  la 
connaissance  de  la  plus  grande  parallaxe  permet  de  calculer  la 
plus  courte  distance  de  Fétoile  à  la  terre. 

.  Mais,  quelque  assiduité  qu'on  ait  mise  à  multiplier  les  obser- 
vations d(*s  lieujT.  vrais  des  étoiles,  quelques  soins  qu'on  ait  pris 
pour  les  rendre  parfaitement  exactes,  on  n'a  rien  pu  découvrir, 
par  cette  méthode,  qui  indiquât  avec  certitude,  je  ne  dis  pas 
seulement  la  quantité ,  mais  Texistence  même  d'une  parallaxe  an- 
nuelle. Cependant  la  précision  des  obsi*rvations  modernes  est 
telle,  que  si  cette  ])arallaxe  (*)  eût  été  seulement  de  i  seconde,  il 
»t  extrêmement  probable  qu'elle  n'aurait  pas  échappé  aux  ten- 
tatives multipliées  des  observateurs;  surtout  elle  n'aurait  pas  dû 
échapper  à  Bradley,  qui  a  fait  un  si  grand  nombre  d'observations 
pour  la  découvrir,  et  qui,  en  la  cherchant,  trouva  les  seuls  phé- 
nomènes de  l'aberration  et  de  la  nutation.  Admirables  décou- 
vertes sans  doute ,  mais  qui ,  par  leur  mérite  même ,  et  par  Tac- 
:ord  parfait  qu'elles  mettent  entre  les  observations,  rendent 
x>mme  impossible  le  soupçon  d'une  parallaxe  annuelle  qui  s'élè- 
fierait  seulement  à  i  seconde.  Les  nombreuses  observations  de  la 
polaire,  faites  pour  la  mesure  de  la  méridienne  de  France  avec 
le  cercle  répétiteur,  n'ont  pas  offert  non  plus  le  moindre  effet 


(*)  Dans  toat  ce  qui  va  suivre  il  s^aj^it  exclusivement  (fe  la  parallaxe  an- 
lualle  maxima. 
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qui  indiquât  une  parillaxc  tiiinudie.  De  lout  cela ,  et  d'autivï  t^- 
scrvaiions  encore  dunt  nous  aurons  ultérieu renient  à  parler,  oo 
doit  conclure  que,  jusqu'à  présent,  il  y  a  de  fortes  raison»  pour 
penser  que  la  parallaxe  de  l'orbe  annuel  est  au-dessous  de  i  w- 
conde,  du  moins  pour  les  étoiles  sur  lesquelles  on  a  essaye  jiu- 
qu'ici  de  la  mesurer. 

Ainsi,  le  diamètre  de  l'orbe  terrestre,  vu  de  l'étoile  la  pins  voi- 
sine, ne  paraîtrait  pas  sous  un  aa(;lede  i";  et,  pour  un  obser*i' 
tcur  placé  à  cette  distance ,  notre  soleil ,  avec  lout  notre  systènr 
planétaire,  serait  caché  par  l'épaisseur  d'un  fil  d'araignée 

S4I.  Si  ces  résultats  ne  nous  font  point  connaître  la  distaitM 
des  étoiles  à  la  terre,  ils  donnent  au  moins  une  limite  an  deU  de 
laquelle  cette  distance  doit  nécessairement  se  trouver.  Si  l'on  a 
cuit  un  triangle  rectangle  qui  ait  pour  base  la  moyenoe  distinct 
du  soleil  ù  la  terre,  et  qui  ail  h  son  sommet  un  angle  de  i"  ,  la  dis- 
tance géocentrique  du  sommet,  ou  la  longueur  du  rayon  viîui^, 
sera  exprimée  par  2o6a65,  le  rayon  de  l'orbe  terrestre  étant  pris 
pour  unité  ;  et,  comme  ce  rayon  contient  3^096,4  fois  le  demi- 
diamètre  de  la  terre,  il  s'ensuit  que,  si  ta  parallaxe  anDiielIc  d'une 
étoile  était  seulement  de  1",  la  distance  de  celte  étoile  à  la  terre 
serait  égale  A  497"  238638  rayons  terrestres,  on  â  peu  pris!  ' 
tj  trilliuns  de  lieues;  mais  si  la  parallaxe  annuelle  est  moindrt 
que  i  ",  les  étoiles  sont  au  delà  de  la  limite  que  nous  venons  d'ai- 
signer. 

SU.  On  a  TU ,  pag.  35o,  que  la  lumière  emploie  8'  1 3"  ou  '493* 
pour  traverser  le  rayon  de  l'orbe  terrestre.  D'après  cela  ,  ïl  est  (it- 
cile  de  calculer  le  temps  qu'elle  mettrait  à  venir  des  étoiles  jusqu'à 
nous ,  ai  leur  parallaxe  était  sensible  et  égale  seulement  à  i*  ;  ni 
ce  temps,  exprimé  en  secondes,  serait  206265  X  49^*  *'*' 
ioi688536",  environ  3"", 23,  Or,  comme  les  procédés  de  men- 
suration qui  seront  tout  à  l'heure  exposés,  montreront  qu'aucune 
étoile  jusqu'ici  observée  n'a  une  parallaxe  qui  s'élève  à  1  ",  il  s'en- 
suit que  la  lumière  emploie  plus  de  trois  aiuiées  il  se  Iransinettit 
de  ces  astres  jusqu'à  nous.  Les  étoiles  que  nous  voyons  briller 
tout  à  coup  dans  le  ciel  existaient  longtemps  avant  que  nous  eu*' 
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sions  aperça  leur  clarté  ;  et  quelquefois  nous  les  voyons  encore  y 
lorsqu'elles  ont  déjà  disparu.  Peut-être  en  est-il  de  si  éloignées, 
qu'elles  n'ont  pas  encore  pu  nous  transmettre  leur  lumière;  peut- 
être  d'autres  ont-elles  disparu  depuis  des  milliers  de  siècles ,  quoi- 
que nous  les  voyions  encore  briller  à  la  même  place  sur  la  voûte 
des  deux. 

99S.  W.  Herschel  a  proposé,  en  1781  (*),  une  méthode  qui 
lui  semblait  conduire  à  la  détermination  de  la  parallaxe  des  étoiles, 
pins  sûrement  que  celles  qui  avaient  été  mises  en  usage  jusqu'alors. 
Cette  méthode  repose  sur  la  mesure  de  la  distance  angulaire  de  deux 
étoiles,  prise  aux  extrémités  du  diamètre  de  Torbe  terrestre ,  qui 
est  déterminé  par  la  trace,  sur  Técliptique^  du  plan  de  leure  rayons 
vecteurs  héliocentriques.  Pour  la  simplicité  de  l'exposition,  nous 
supposerons  l'observateur  placé  au  centre  de  la  terre ,  où  toutes 
les  observations  peuvent  être  facilement  réduites,  et  nous  admet- 
trons que  les  deux  étoiles  sont  situées  dans  le  plan  qui  passe  par 
le  grand  axe  de  Torbite. 

L'observateur  est  en  P  au  périhélie ,  fig.  5i  ;  à  l'aide  d'une  lu- 
nette munie  d'un  micromètre ,  il  vise ,  dans  la  région  céleste  située 
du  côté  de  l'aphélie,  deux  étoiles  B  et  G,  d'un  éclat  très-différent, 
qui  paraissent  presque  se  toucher ,  et  mesure  leur  distance  angu- 
laire. Ces  deux  étoiles,  quoique  voisines  en  apparence,  peuvent 
être  en  réalité  très-inégalement  éloignées  de  la  terre,  leur  rappro- 
chement n'étant  qu'un  effet  de  perspective.  Au  bout  de  six  mois, 
l'observateur  est  arrivé  en  A  à  l'aphélie,  après  s'être  déplacé  de 
76  millions  de  lieues  environ  :  il  répète  alors  l'opération  sur  les 
mêmes  étoiles;  et ,  si  elles  sont  effectivement  à  des  distances  de  la 
terre  très-différentes,  il  doit  trouver  un  accroissement  dans  leur 
distance  anglaire ,  attendu  que  l'accroissement  de  la  latitude  de 
l'étoile  plus  proche  sera  plus  grand  que  l'accroissement  de  la  lati- 
tude de  l'étoile  plus  éloignée  (**). 


{*)  Transactions  philosophiques ,  tome  LXXil. 

C^')  On  a  reporté  jusqu^ik  Galilée  le  mérite  de  Tin vention  de  cotte  mé- 
thode. Nous  croyons,  avec  sir  J.  Herschel,  que  le  passage  du  3*  dialogue  sur 
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.  I*  succùs  de  l'oiiéralion  ne  sera  assure  qu'à 
que  le  choix  de  l'obscrvaEciir  Sfi  sera  porté  sur  deux  C 
ment  trvs -distantes  ;  ce  dont  la  dissemblance  dV-rlat  serait , 
une  gnrantic  Tort  douteuse.  F.n  efîel ,  l'cclal  dépend  non-seulemeii 
de  la  distance  il  laquelle  la  lumière  est  perçue,  mais  enrareilcli 
quantité  absolue  de  lumiiire  émise  ,  ijtianlilé  qui  peut  varier  jdh 
bien  avec  les  proporlions  du  corps  lumiueuK  qu'avec  sa  couititB- 
tion  physique.  Si  on  se  laîssnit  guider  dans  l'apprvciation  de»  dit- 
lances  par  cette  seule  considération,  on  arriverait  k  cuaclitre  q» 
les  planètes  du  sysléine  de  Ccrès  et  d«  Vesta  sont  plus  ctoigora 
de  la  terre  que  Jupiter  et  Saturne.  Mais  il  est  licureuaetueiit  ufiin- 
Ire  caractère,  qui  peut  nous  faire  présumer  avec  lieaucfiup  pluidt 
vraisemblance  le  rapprochement  des  étoiles  :  nous  voulons  paite 
de  la  grandeur  de  leurs  mouvements  propret ,  c'est-it-dirv  de  1'^ 
tendue  des  déplacements  que  quelqaes-unes  d'cnirc  elles  paiiil- 
aent  éprouver  dans  le  ciel,  indépendaminent  des  inouveinnK 
communs  à  toutes  et  qui  exprimeni  les  iibénoiuènes  de  la  réùw- 
tion,  de  la  prci-ession ,  de  l'aberruiion  et  de  la  nutalton.  Toul 
porte  en  effet  à  penser  que  ces  d  épia  cerne  a  ts  sont  d'autant  pi» 
sensibles  pour  nous,  que  les  étoiles  sont  plus  voisiiics  de  DoUe 
système.  Le  choix  de  l'étoile  principale  de  comparaison  devra  Am 
porter  sur  des  étoiles,  telles  que  les  deux  61"  du  Cvgne,  ^  deCiv 
siopée,  etc.,  dont  le  mouvement  propre  annuel  esL  respectiveniMt 
de  5", 3;  3",^4i  ^''"-  L'opération  serait  au  contraire  viciée,  « 
conduirait  à  des  conséquences  tout  à  fait  fausses,  si ,  sous  préteik 
de  voisinage  apparent,  l'observateur  avait  compare  deux  éUiiln 


lesdeiKi^randB  iyitimm  de  PlolémÉc  a\  da  Copernic,  rjiii  ■  cK  citéï  )*>pjai 
■le  cette  opinion,  a  reça  une  interpréta  lion  mTOnëe.  Si  on  lit  an  entier  i'kt- 
liile  arguments  lion  de  Salviail,  et  >i  l'on  mit  le  ralsonnemoBi  turln  UtBRk 
qui  lonl doitinéei  i  en  fioiliter  rintolliijencc,  00  rcconnallra  qu'il  ■'■|;î>l> 
U  dËtermi nation  de  la  panllaie  annuiillc  d«  «loîlei  par  U  mélhodc  Jn 
lieui  abmlas.  qui  diSire  ttincntieileoienl  de  in  m^lbodo  di->  tirur  rcltiifi.  fi 
que  U  ehangenimi  lensltlc  de  paiilloa  eairf  deux  étoitei  trèi-voiiia'! ,  prtn 
camnK  foaihle  par  lopbiloMpbe,  constitue  à  ies  joni  un  phcnomèneaM 
lafoe  aai  «talions  et  rairogradations  dM  plinitaa. 
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apfMirteiiant  à  un  de  ces  systèmes  à'éioUes  doubles  qui  ont  un 
mouvement  résolutif;  ou  bien  encore,  si,  comparant  des  étoiles 
animées  de  mouvements  propres,  il  ne  constatait  avec  exactitude 
ces  mouvements,  pour  en  débarrasser  finalement  les  observa- 
tions. 

Les  avantages  que  Tillustre  W.  Herschel  attribuait  à  sa  mé- 
thode, sont  d'ailleurs  très-réels.  Il  est  clair  que  Tincertitude  des 
corrections ,  que  nécessitent  la  réfraction ,  la  précession ,  Taber- 
ratibn  de  la  lumière,  et  la  nutation  de  Taxe  terrestre,  aura  moins 
d'influence  sur  la  détermination  de  la  jj^bsilion  relative  de  deux 
étoiles ,angulairement  très- voisines,  que  sur  la  détermination  de 
leurs  lieux  absolus.  De  plus ,  il  n'est  pas  nécessaire,  pour  effectuer 
les  observations,  d'avoir  des  instruments  de  grandes  dimensions, 
dont  la  températui*e  devrait  rester  invariable,  pour  que  les  hauteurs 
angulaires,  prises  à  six  mois  de  distance,  puissent  être  exactement 
comparées. 

S85.  Désignons  par  6  Tangle  BPC ,  fig.  5i ,  qui  mesure  la  dis- 
tance des  deux  étoiles  à  la  première  station,  par  a  Tangle  analogue 
BAC  à  la  seconde  station  ;  l'angle  ABP  ou  cr,  sous  lequel  le  diamè- 
tre de  Forbe  terrestre  serait  vu  de  l'étoile  la  plus  proche,  sera  peu 
différent  de  a  —  6,  et  un  peu  plus  grand  que  a  —  €.  En  effet, 
l'angle  CDB',  extérieur  au  triangle  CAD,  est  plus  grand  que  Tan- 
gle  intérieur  CAD  ou  a,  et  il  en  diffère  très-peu,  attendu  que  les  li- 
gnes PCel  AC  sont  sensiblement  parallèles  à  cause  de  l'éloignement 
supposé  immense  de  l'étoile  C.  Or  CDB  =  DPB  -h  DBP  =  6  -h  u  , 
donc  t7  ^  a  —  6 ,  et  peu  différent  de  a  —  6.  Ainsi ,  en  effectuant 
le  calcul  du  triangle  APB,  pour  une  valeur  de  l'angle  au  sommet 
égale  à  a  —  6 ,  on  aura  une  limite  supérieure  à  la  distance  réelle  de 
l'étoile  B.  On  voit  d'ailleurs  que  pour  réunir  tous  les  éléments  né- 
cessaires au  calcul  numérique  du  triangle,  il  suffit  d'observer  l'as- 
ceosion  droite  et  la  déclinaison  d'une  seule  des  étoiles  ;  et  l'erreur 
que  l'observation  comporte  ne  peut  avoir  qu'une  très- faible  in- 
fluence sur  le  résultat  iinal. 

M6.  Le  célèbre  directeur  de  l'Observatoire  de  Kœnigsberg,  Beî»- 
sel ,  a  appliqué  cette  méthode  avec  une  grande  habileté  et  les  soins 
les  plus  persévérants.  A  l'aide  de  l'héliomèlre^  construit  par  Fraùn- 
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hofer,  que  nous  avons  décrit  au  tome  It ,  pag.  t8t ,  il  a  rompar 
assiclt\inent  les  deux  étoiles  de  6'  grandeur  de  la  conslellalioi 
Cygne,  marquée»  6i  dans  les  catalo^'ues,  à  deux  étoiles  tns- 
faibles ,  cluignées  d'elles  ,  l'une  de  ^' ^"i" ,  l'autre  de  ii'46".ei 
tellement  placées,  qu'en  les  joignant  à  l'étoile  de  eomparaisoi 
formait  un  ti-iangle  à  très-peu  près  rectangle.  La  iliitaoce  angu- 
laire a  varié  pendant  le  cours  de  chaque  année,  au  moins  pour  lUK 
des  séries,  dans  le  sens  qu'exigeait  le  déplacement  de  la  lenr. 
D'une  discussion  approfondie  des  observations  (  *  ) ,  Beswl  a  con- 
clu que  la  parallaxe  annuelle  de  la  Gi'duCygne  était  de  o",348,» 
qui  répond  à  une  distance  de  la  terre  à  très  -  peu  prés  égale  à  tii 
vent  mille  fois  le  rayon  moyen  de  l'orbite  terrestre  ,  en  sorti 
la  lumière  de  cette  étoile  mettrait  un  peu  plus  de  neuf  ans  i 
parvenir.  Ces  résultats  ont  été  depuis  confirmés  par  des  observa' 
lions  faites  sur  la  même  étoile  par  M.  Peters,  à  l'ObservAtoire  i». 
Fuikova.  Si  donc  il  reste  encore  des  doutes  sur  la  valeur  absolue 
de  différences  angulaires ,  qui  se  traduisent  par  des  fractions  de  se- 
condes, on  ne  peut  contester  ni  la  rigueur  géométrique  de  la  n 
thode,  ni  le  fait  même  d'une  parallaxe  sensible  pour  quelques-unes 
des  étoiles  qui  ont  de  grands  mouvt^ments  propi'es. 

Il  est  juste  de  constater  que  M.  Struve  a  le  premier  mis  en  pn- 
tique  la  méthode  différentielle  d'Herschel,  encore  bien  qtie  lechoii 
d'tt  de  la  Lyre  n'ait  pas  été  aussi  heureux  que  celui  de  la  61'  du 
Cygne. 

S37.  Il  faut  que  les  étoiles  éprouvent  des  changements  d'édil 
bien  considérables ,  puisi|ue  ces  changements  sont  encore  sensibles 
il  la  distance  où  nous  sommes  places.  Il  en  est  qui  perdent  peu  i 
peu  leur  lumière,  comme  l'étoile  que  l'on  nomme  S  de  la  grande 
Ourse,  D'autres  ,  commi'  6  de  la  Baleine,  deviennent  de  plus  rti 
plus  brillantes.  Enfin ,  on  en  a  vu  qui ,  après  avoir  pris  soudaine- 
ment un  nouvel  éclat ,  se  sont  éteintes  peu  à  peu.  Telle  fut  l'ëtoDt 
nouvelle  qui  parut  en  157a  dans  )a  constellation  de  Casûopée.  Elle 
devint  tout  à  coup  si  brillante,  qu'elle  surpassa  en  clarté  lesplm 


(■)  Asuo»smitche  Nithrichitn,  n<»  165,  366j  i3  d<c.  i838. 
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bdks  étoiles ,  Yénus  et  Jupiter  même ,  lorsqu*ils  sont  le  plus  près 
de  k  terre.  On  pouvait  l'apercevoir  en  plein  jour  au  méridien.  Peu 
à  peu  on  vit  ce  grand  éclat  s'affaiblir ,  et  enfin  l'étoile  disparut  seixe 
mois  après  son  apparition ,  sans  avoir  changé  de  place  dans  le  ciel. 
Sa  couleur  9  dans  ces  intervalles,  éprouva  de  grandes  variations. 
Elle  parut  d'abord  d'un  blanc  éclatant  comme  Vénus,  ensuite  d'un 
jaune  rougeâtre ,  comme  Mars  et  comme  Aldébaran  ;  enfin ,  d'un 
blanc  plombé,  comme  Saturne  (*).  Une  autre  étoile,  qui  parut 
tout  à  coup,  en  i6o4,  dans  la  constellation  du  Serpentaire^ 
éprouva  des  variations  analogues,  et  disparut  de  même  après 
quelques  mois. 

nS.  D'autres  étoiles ,  sans  disparaître  entièrement ,  offrent  des 
variations  non  moins  singulières.  Leur  lumière  augmente  et  dé- 
criât tour  à  tour  par  des  périodes  réglées.  On  les  nomme ,  pour 
cette  raison,  étoiles  changeantes.  Telles  sont  l'étoile  Algol,  qui  a 
une  période  d'environ  trois  jours  ;  ^  de  Céphée,  qui  en  a  une  de 
cinq  ;  6  de  la  Lyre^  de  six  ;  jx  à* Antinous,  de  sept;  o  de  la  Baleine, 
de  334  9  et  d'autres  encore. 

On  a  donné  plusieurs  explications  de  ces  changements  périodi- 
ques. On  a  supposé  que  les  étoiles  qui  y  sont  sujettes  sont, 
comme  toutes  les  autres,  des  corps  lumineux,  de  véritables  soleils 
qui  tournent  autour  d'un  axe ,  mais  dont  la  surface  est  parsemée 
de  taches  obscures  qui  se  présentent  à  nous  dans  certains  temps , 
par  l'effet  de  la  rotation.  D'autres  astronomes  ont  cherché  à  ex- 
plicpier  ces  faits ,  en  supposant  à  ces  étoiles  une  forme  extrême- 
ment  aplatie  qui  les  rend  moins  lumineuses  sous  certains  aspects. 
Enfin ,  on  a  supposé  que  de  grands  corps  opaques  circulant  autour 
de  ces  étoiles,  nous  interceptent  parfois  leur  lumière,  et  les 
éclipsent  périodiquement.  Le  temps,  en  accumulant  les  observa- 
tions, décidera  peut-être  laquelle  de  ces  hypothèses  est  la  vé- 
ritable. 

M9.  Un  des  moyens  les  plus  sûrs  d'y  parvenir,  est  de  comparer 
les  étoiles  entre  elles,  en  les  désignant  par  des  lettres  ou  des  nom- 


(*)  Tycho-Progymnasmata. 

T.  V.  3i 
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bres,  «t  le»  ilisposiint,  ii  mesure  qu^on  les  iv>inparc  ,  dans  l'orilrr 
que  l'éclat  leur  assigne.  Si  l'on  iroiive  ensiiitp,  par  les  oi>îcnù 
lions,  <]ue  cet  ordre  change,  c'cM  iine  preuve  qu'une  de%  riniln 
sur  lesquelles  la  compamisoD  est  établie,  a  changé  [lareillem^ni ; 
cl  quelques  combinaisons  de  ce  genre  suffiront  |iour  reconnulrr 
quelle  esl  celle  qui  <i  subi  une  variation.  On  ne  peut  compara 
ainsi  chaque  étoile  qu'avec  celles  qui  l'svoisinent,  et  qui  peuvetu 
^ire  nperçiies  en  même  lemps.  Mais  en  rorop«rant  ensuite  oelleMH 
k  d'autres,  on  parvient,  par  une  série  de  ternies  inlermédiaircs.â 
lier  ensemble  des  extrêmes  fort  éloignés.  Celle  méthode,  aciuell»' 
ment  en  tisane,  esl  bien  préférable  à  celle.*^  des  anciens  astronomes 
qui  rlassaient  les  étoiles  d'après  uni.'  comparaisoci  irès-vague,  hî- 
vant  Cl'  (ju'ils  appelaient  l'ordre  île  lear  grandeur,  ce  qui  n'éliil 
rcellenient  que  celui  de  leur  éclat  estimé  d'une  manière  trn-in- 
parfaitc. 
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NOTE 
Sur  la  parallaxe  annuelle. 

Déterminons  par  le  ealeul  les  lois  exactes  des  variations  de  la  parallaxe 
des  étoiles ,  correspondante  anx  direrses  positions  de  la  terre  sur  son  or- 
bite. Soient  x,  y  les  deox  coordonnées  héliocontriques  de  la  terre  T  (^.  5a), 
rapportées  à  deux  axes  fixes  et  rectangulaires  S  y»  S^i  menés  par  le 
centre  S  du  soleil  dans  le  plan  de  Pécliptique,  Taxe  des  X  étant  supposé 
passer  par  Téquinoxe  du  printemps.  Si  Ton  nomme  v  la  longitude  TO  T 
de  la  terre  rue  du  soleil,  et  r  sa  distance  ST  à  cet.  astre ,  ou  le  rayon  de 
son  orbite,  qu'il  sulBra  ici  de  supposer  circulaire,  on  aura 

3  =  rcosc,    y=ir  %\xiv. 

Menons  par  le  centre  du  soleil  un  troisième  axe  SP  perpendiculaire  au 
plan  de  Pédiptique  ;  ce  sera  Taxe  des  Z,  et  nous  supposerons  les  s  positifs 
dirigés  vers  le  pAle  boréal  de  co  plan.  Soient  x',  r',  s'  les  coordonnées 
dVne  étoile  fixe  E  rapportée  à  ces  axes;  nommons  T  et  Ji'  sa  longitude  et 
sa  latitude  héliocontriques ,  et  désignons  par  p'  la  projection  SA.  de  son 
rayon  recteur  SE  sur  le  plan  de  Técliptique;  on  aura  éridemment 

x'  =  p'cosl'f  r'  =  f>'iinr,    s'=p'tangî'. 

Mais  si  Ton  représente  par  r'  la  vraie  distance  SE  de  Tétoile  au  soleil ,  on 
aura  aussi 

*'=r'cosi'cosl',    r'  =  r'cosVsini',    «'=r'sinJl'. 

Supposons  maintenant  que  Ton  demande  la  longitude  et  la  latitude  géo- 
centrlques  de  Tétoile  E  ;  en  nommant  la  première  i,  la  seconde  A,  on  aura 

Examinons  d^abord  la  première  de  ces  équations  :  en  y  mettant  pour 
X,  Xy  x*,  y,  leurs  valeurs ,  elle  devient 

r'  cos  X'  sinT  —  r  sin  v 
*         ;•'  cos  X'  oos /'  —  r  cosp' 

et  peut  se  mettre  sous  la  forme 

r         tïav 


I r 


r' COS  A' Sin/' 
tang  /  =  tang  i  '  - 


r        C08>» 
"~  r'  COS  y  cos/' 


—  est  le  rayon  de  Torbe  terrestre  divisé  par  la  distance  de  Pétoile  au  loleil. 

3l    .     ^ 


Cb  riit>|<OFl  ml  Jiréoitpnii'iil  Id  luneviil.'  île  la  parallDie  B»nui>llii,  i|iunl 
nlli-  m  l«  plut  i;ranJc  |>m>ib1f),  comme  noua  le  ilrmonlrcronB  rî-aprii.  tt 
r*pri?*Bnlinl  par  p  lu  vnlnnr  d-r  foltc  piraUiiie,  qui  est  tf4»-p«lito,  «s 
IHinrni  rrniptaeor  la  tnn^ienle  par  io  linu»,  ot  l'etpratsion  Ae  tingldt- 


nïilnf 


'SI  la  para1l«T«  />  viaii  loiiE  ù  Tail  nulla,  sin/>  lerall  nul  anMi,  fi  il 
Tlendniil  '=  ''.  c'eal-à-dir«  qui!  la  liiiiftlludesMMatrlque  de  l'^lailcfgsl» 
ratlu  longilude  bélîDceDtrîqnR.  SI />  n'est  pat  nnl,rfii  moin*  uon*  Hi»n>H 
niiuréi  quu  «a  laleiiroil  bien  jiellte,  puiiquMto  ne-  tVIève  pgi  i  i'.  Aimi. 
dant  I«i»  l<u  ïïB,  ;i  «ira  iine  friction  d'une  pclilpisti  ir»rém<?,  ni  par  toa- 

mtm  détolopponi  par  la  iliritlon  li^  iltnomlnaivur  du  ircoml  in«inbr«,  n 
ooii*  bornant  ii  miI6  tpprolimallon  ,  nous  lronTi<r<ni> 

"  "     L       coaj'aini' oot/ J 

va ,  nn  nnlisliluanl  aui  Ungeotet  leurt  Tslaorl  — ■ 


.i.(i-r)=-"">'™''-;/'— . 

I.n  ilinVrencf  '  —  /'  rsl  iliiOf  loiijoiirs  un  (ri*«-peiil  nni;'n  ilf  l'ordr»  ilf 
l'iagle^.  On  peut  dooc,  puitqae  nom  non»  bornona  à  la  preoiièro  pajt' 
a«Di:o  de^,  lubaliluer  le  rapport  iln  ce*  petit*  aro  à  celui  de  leun  «iaai- 
Par  la  mjme  ration,  on  peut  luppoaer  1=1'  dana  le  second  membre.  Co 
rédaction!  donnent 

w 


,      ,,          p.tn^-f) 

mime  la  râleur  de  gin  i,  elle  deriendra 

Dl                            ''"''^' 

V'"-arr'co.J'eo.(^-I')-(-r 

V.-a.i-;.co.i'co.(.-i')  +  .i 

V 

En  défeloppanl  le  aecond  membre  par  U  formula  du  binôme ,  et  M 
nnnt  aal  premières  puliaanco  ile  linp,  on  trouve 
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ou  bieu 

On  voit  par  celle  formule  que  la  différence  X  —  X'  des  latitudes  géocen- 
triques  et  hcliocentriques  est  également  de  Tordre  de  Tangle  p.  Ainsi,  en 
substituant  le  rapport  de  ces  petits  arcs  à  celui  de  leurs  sinus ,  et  suppo* 
sant  X'=z  X  dans  les  termes  qui  sont  déjà  de  Tordre  py  on  aura  simplement 

(Q)  X  —  X':=p  sin  y  cos(p—  /'). 

Telles  sont  les  expressions  de  la  parallaxe  annuelle  en  longitude  et  en 
latitude.  La  première,  donnée  par  Téquation  (i),  est  nulle  quand  on  a 
V  —  /'=  G,  ou  y  —  V  =  Tzi  c^08t-à-<iire,  lorsque  Pustre  est  en  opposition 
ou  en  conjonction  avec  le  soleil.  Alors,  en  effet,  la  parallaxe  doit  se  porter 
lont  eniière  sur  la  latitude.  Aussi  Texpression  de  la  parallaxe  en  latitude 
acquieit-elle  alon  sa  plus  grande  valeur,  qui  est  ^sinîl'.  Cette  expression 

à  son  tour  devient  nulle  quand  c  —  /'  =:iti  - 1  parce  qu^alors  cos(c-*-  l')z^o. 

C'est  le  cas  oh  la  terre  vue  du  soleil  est  en  quadrature  avec  Pastrc  ;  alors  le 
rayon  vecteur  héliocentrique  de  Fastre  devient  perpendiculaire  au  rayon 
veetenr  de  la  terre.  Or,  comme  la  perpendiculaire  est  la  plus  courte  de 
toutes  les  lignes  que  Ton  peut  mener  d^un  point  sur  une  droite  donnée,  il 
arrive  que  très-près  de  ce  minimum  les  obliques  voisines  de  la  perpen- 
diculaire varient  très-peu,  et  seulement  dans  les  quantités  du  second 
ordre,  c^est-à-d ire  dans  les  secondes  puissances  de  sin^.  Les  distances  de 
Pastre  k  la  terre,  dans  ces  deux  positions,  diffèrent  donc  extrêmement  peu 
delà  distance  héliocentrique  de  l^astre;  et  comme  le  sinus  de  la  latitude 
géocentrique  X  est  égal  à  «la  hauteur  de  Pastre  sur  Pécliptique,  divisée  par 
sa  distance  à  la  terre,  il  s^ensuitqne  la  distance  ne  variant  pas,  et  la  hau- 
teur étant  constante,  la  latitude  doit  être  constante  aussi  et  égale  à  la  lati- 
tude héliocentrique.  Ce  cas  est  celui  qui  donne  la  plus  grande  parallaxe  de 

longitude;  car  v  —  V  étant  égal  à  d:  -  >  son  sinus  est  égal  à  d:  i,  ce  qui  est 

U  plos  grande  valeur  qu'il  puisse  avoir.  La  plus  grande  différence  des  lon- 
gitudes géoeentriqnes  dans  ces  cas  extrêmes,  est  donc  égale  au  double 

Q  P 

d'une  seule  de  ces  variations ,  ou  à  -» 

'  oos  y 

Let  deux  cas  que  nous  venons  d'examiner  répondent  aussi  aux  deux  po- 
sitions de  la  terre,  dans  lesquelles  le  diamètre  de  Porbe  terrestre  est  vu  du 
centre  de  Pastre  sous  le  plus  petit  angle  ou  sous  le  plus  grand.  De  sorte 
que  les  variations  des  parallaxes  observées  en  ces  points  opposés  de  Porbi te 
sont  les  plus  petites,  ou  les  plus  grandes,  q.ue  l'on  puisse  observer  sur  deux 
rayons  vecteurs  opposés. 

Pour  démontrer  cette  proposition,  menons  du  centre  de  Pastre  les  droites 
R'y  R"  aux  deux  extrémités  d'un  même  diamètre  de  Porbe  terrestre,  repré- 
senté par  2r.  Dans  le  triangle  rectiligne,  formé  par  ces  trois  droites,  nom- 
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reformi?  par  leicAléi  R',  R",  on  aiim  étiilammoai 

„       B--PH--4'V 
'""  "        aB'R" 

ardonnrcB  de  la  Mrro  dsiig  la  première  poiilion  Mr 
ii>ca  deriendront  —  z ,  —},  dam  In  poiiiiao  oppotw 


L'aDQlo  V  élsnl  loujonrt  furl  pelil,  ^a  plui  grando  ralour  ri'[iuuJra  à  li 
plus  patite  valeur  do  C09  V.  Or,  cello-ci  nurn  lieu  quind  le  dénotninaivur  du 
■eoand  mambrc  (nu  le  plu>  Rnad  piuajlile,  c'esl-i-dirc  qiuuul  on  ann 
00»  i'  «06(^—  P)  =  o,  DU  simplemunleos(i'  —  1')  =o.  puisque  J'  estnip- 

\»iti  Invariable.  Cetie condillon  donna  v  —  V  =  ^^,  eamma nout  Tiitton 
Dans  ce  tut ,  la  valeur  de  V  fU  donnée  par  l'équtlion 


J-  V  ^  /»    ou     •  ^  a^ 
<D  négligeant  le*  qiwntilés  du  lecond  ordre. 

U>tprt«  U  dUeuHioB  préoédmte,  od  voit  qne  !«•  apptrainae  pradaita 
par  la  peralltus  aonnll»,  lonqa'elle  nt  lenaibla,  dlITirAnt  beneonp  de 
celln  que  produit  riberralioa  do  U  lumière;  de  sorte  que  cas  deux  geora 
de  TarÏBlion  ne  pauient  pas  Aire  Ronfondnr  l'un  iTec  l'autre.  On  Hntin 
enoore  miaui  leur  diriéranoe  en  eoraparant  les  rormules  qui  leseipriawet. 
Mali  pour  le  taire  oammodëmenl ,  il  but  rapporler  oellei  de  la  puallti* 
annuelle  ani  coordonnées  fiëoeentriqnes,  comne  nous  itdd*  bit  pour  l«* 
CoraiiilM  de  l'absmlion. 

D'abord,  il  n'jr  ■  aucun  chanBcmont  k  faim  pour  la  loogltade  al  ■•  lati- 
tude de  l'ulre;  comme  ellea  nedilTèreul  des  coordonnées  géoeeDtriqnes  qat 
fm  la  parelUie,  an  peut  In  prendre  indifUremment  l'une  pour  lïialmiliai 
l'upiesiiOD  de  celte  punllaie,  puisque  nous  nous  bn-aons  aux  premier) 
patosanets  de  ^. 
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Mais,  aa  lieu  de  la  longitude  V  de  la  terre  vue  du  soleil,  il  Taul  inlroduirc 
la  loogitudo  8  du  «olcil  vu  de  la  terre.  Cela  est  très-facile;  car  on  a  tou- 
jours 

8  =7r-l-p; 
par  conséquent 

1»  =  e  —  TT. 

En  substituant  cette  valeur  de  f  dans  les  expressions  de  la  parallaxe  en 
lon(;itudo  et  en  latitude,  elfes  deviendront 

Los  valeurs  /'  et  jl',  dans  les  premiers  membres ,  peuvent  ôtro  considérées 
comme  représentant  le  lieu  réel  de  Pastrc.  Or,  en  adoptant  les  mêmes  dé- 
nominations, et  négligeant  rcxcentricité  de  Torbe  terrestre,  les  formules 
de  Taberration  en  longitude  et  en  latitude,  trouvées  dans  la  pag.  38o,  sont 

,         ,,  20%a46c0S(e  —  r)  »      ,n    t      ^,     •     iû.        v\ 

l  —  l'=z  —  . — 1-3 1 i       X  —  i'=  —  20*, ^46  »in  i'  8m( 8  —  I'). 

cosi'  '  ^  ^ 

Lei  seconds  membres  de  ces  équations  sont  semblables,  quant  aux  facteurs 
coostaots;  mais  quant  aux  termes  variables,  leur  forme  est  justement  in- 
verse; de  sorte  que  la  parallaxe  annuelle  sera  la  plus  grande  possible  quand 
Taberration  aura  sa  plus  petite  .valeur,  et  réciproquement.  La  marolie 
des  deux  pliénomànes  entre  ces  extrêmes  n'est  pas  moins  différente.  Pour 

qu^ils  s^iccordassent,  il  faudrait  changer  8  en  8  H —  dans  Teipression  de 

Taberration. 
Ce  rapprochement  nous  fournira  tout  de  suite  Teffet  de  la  parallaxe  en 

ascension  droite  et  en  déclinaison;  il  suflira  de  changer  8  en  8  H- -  dans 

les  expressions  de  Paberration  décomposées  de  la  même  manière.  On  aura 
donc  ainsi,  d*après  la  pag.  38o, 


parall.  ann.  en  ascens.  droite 


,  p  sin  a' 

sin^ 

tanga' 


«-'»'=-H,,;"°.^-«i"(e-w)- 

sm  IN  cos  a 


tangN  = 


cos  6» 


pareil,  ann.  en  déclinaison 


.      j,      »  cos  a'  sin  d'     ,     ,^      -,, . 
<{  — <r=c: — — .sin.(8  — N'). 

- .,       sin  a'  cos  w  —  cot  d!  sin  m 

tang^'=.  -, • 

"  cos  a' 


Dans  ees  formules  il  faut  employer  pour  l\  X',  a'  et  <f ,  les  éléments  hé- 
lioceutriques.  On  obtiendra  leurs  valeurs  en  prenant  pour  V  la  longitude 
géocentrique  observée  dans  les  syzygies,  k  Tinslant  de  fopposition  ou  de  la 


cMiJoneliun  de  l'aitre,  el  su  prenoni  puur  >'  la  Uliiitdo  gtoconirlquo  ol 
vée  danB  les  quadmlurca,  ï  -  en  avant  du  eu  arridre  de  la  sjtjgie.  Il  M  I 
Tiiible,  en  eflel,  que,  daat  le  premier  de  ces  poinli,  on  a  i  :=  l',  el,  d 
Beeond,  i,  :^  i',  comme  dou»  l'avona  d^à  remarqua  plut  batit.  Avec  lei  n- 
leurs  de  l'  et  de  i',  l'obliquilé  de  l'écliptlque  u  élanl  conoue,,  on  ealcn'm 
a'  et  d'  par  lei  formulro  Je  li  pag.  jj  du  lome  IV.  Ce  »roBl  Ici  tiluin 
ite  l'ucentlan  droito  et  de  la  déclinaison  héliocenlriquc  telles  qu'il  bol  Ib 
employer.  Quanl  â  d  el  d,  ce  sunt  l'asceniion  droite  et  la  déclinaison  |^ 
eenlrique  do   l'aslre,   corrigées  d«  la  nulalion  et  de   raberrslion.  Il  ai 

les  obierialîoni  Biocon triques. 

Lorsqu'on  loudra  délernr- —  —  '"  mélbode  des  liuui  absolus,  si  un 

étoile  dé>i|;née  a  une  pi              '  un  l'obierTera  lo  plus  sauTaol  qu'il 

lira  pasùblependanth  r  année,  puis  on  cale ulara  letiilnm 

de  l',  /,  u'elif,  comme  nous    .  ii           lediie;  oteo  prenant  les  dlITèrnini 


i-i;  1— 

y,  a- 

a',  d 

-d-,  f 

résulluni  do 

l'obse 

■ïslion 

e*o 

cen 

quelque  Tar 

a  lion  a 

ppréci 

blc 

Da 

la  cas  contraire,  el 

enelfl 

po 

Loffel  de 

la  pnra 

lane  peut 

llCT 

que  sur  un 

aulre. 

Acaut 

de 

Tac 

■ugmenleni 

oudim 

inuenl 

son 

inll 

lude  élant 

csprim 

eo  en 

éne 

rai 

pour  la  même  élall 

s  elle  a 

l« 

tsa 

s  constants  qui  la  multipliful,  ot  qiri 
eo.  Par  sttimple,  [a  (arallaxede  lui- 
-psini'(!0i{e  — I'),  un  toII  ipn 
is  gnnJe  laleur  qnand  6  —  J'  =  ~:  -• 
co  qui  la  rend  égale  à  —  p  sin)';  etensuilo,  parmi  louli-s  les  éioilcs,  rllt 
altetnt  *a  plus  gnnde  râleur,  quand  J'=  -,  ce  qui  la  rond  égala  ip.  Mais 
•II*  IM  peut  point  dépasser  cette  limite.  Au  contraire,  la  parallaia  en  loa- 
gltude  ayant  cos  i'  au  dénominateur,  peut  aarpaaier  beaucoup  ^;  et  èUe 
croit  i  mesure  qu«  la  lalilude  1'  dimiaue.  H  aemble  RiAma  qa»la  dnïaa- 

drait  iiiâais,siron  atait  r^^ ->  e'eal-i-dire  si  l'étoile  était  placée  sa 
pA)e  même  de  l'éctiptique.  Mais  celte  Forme  qu'elle  prend  alors  lieot  k  ce 
que  ces  eipressions  ne  sont  qu'approtAées ,  et  réiultenl  de  dëTelop)iesBeals 
dans  lesquels  on  a  supposé  l  —  1'  Tort  petit.  Or,  cola  n'aurait  plus  lien  poar 
une  étoile  qui  serait  située  au  pAle  même  de  l'éclipliquc,  ou  asaes  pris  dl 
ce  pdie,  pour  que  la  parallaxe  ananelle  p  devint  comparable  A  cos  i':  cit 
alors  la  longitude  béliocentriqiie  et  la  longitude  géocenlriqus  ponrraieal 
din'érer  beaucoup  l'une  de  l'autre,  contre  noire  supposition.  On  loil  psr 
cette  discussion  qu'il  est  avaatageui  de  choisir  des  étoiles  éloi(;t>éea  de  Vi- 
cliptlque,  aBn  d'agrandir  le  phcnomèiici  cl  s'il  n'est  pas  sensible  nièms 
pour  ces  cloilei,  on  deira  en  conclure  plus  sârcmcnl  encorp  que  leur  ps- 
ralUie  ne  peut  pas  èlTo  appréciée.  D'un  autre  Mté,  il  faut  choisir  des  éioili* 
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qui  tVlèvent  beaucoup  sur  Thorizon  tin  lieu  oô  Pon  obsenre,  aKn  d^altcnuer 
d^auUnt  plus  les  effets  des  rcfractions  et  des  erreurs  accidentelles  qu'ici  les 
introduiseou 

Quand  on  aura  cru  reconnaître  dans  les  Ttleurs  do  /  —  i',  à  —  k',  a  —  a', 
d—  éCj  dea  Tariatlons  asaez  sensibles  pour  qu^on  ne  puisse  pas  les  attribuer 
aux  erreurs  des  obeenrations ,  on  comparera  ces  différences  entre  elles  pour 
voir  si  elles  sont  dans  les  rapports  que  leurs  valeurs  exifrent.  Cette  confir- 
mation sera  utile  pour  éTÎter  quelque  cause  d'erreur  accidentelle  et  caebvc. 
Alore  on  re^rdera  comme  connue  la  variation  de  rélément  où  la  différence 
est  le  plus  sensible;  et  en  IVgalant  o  son  expression  analytique,  on  en  tirera 
la  valeur  de  p.  Et,  comme  chacune  des  variations  atteindra  son  maximum 
dans  deux  points  opposés  de  Torbile,  il  faudra  employer  simultanément  ces 
variations  pour  déterminer  /?,  afin  de  rendre  leur  valeur  totale  plus  faci- 
lement appréciable  (  *  ). 

Lorsqu'on  opéra  par  la  méthode  des  lieux  relatifs,  la  seule  qui  jusqu'ici 
ait  incontestablement  accusé  une  parallaxe  annuelle,  les  calculs  peuvent  être 
établis  de  la  manière  suivante  : 

Soient  S  et  A,  /^.  53,  les  deux  étoiles  comparées,  TT,  le  diaraètra  de  Torbe 
terrestre,  compris  dans  le  plan  qui  passe  par  ces  étoiles  et  par  le  centre  du 
soleil ,  a  et  6  les  distances  angulaires  STA,  ST^  A  mesurées  aux  deux  sta- 
tions T  et  T|;  cr  l'angle  au  sommet  du  triangle  TST^,  qui  a  pour  base  le 
diamètre  tenrestra  et  son  sommet  à  l'étoile  la  plus  voisine  S,  «Fanglc  ana- 
logue dans  le  triangle  TAT, ,  qui  répond  à  Tautre  étoile  incomparablement 
plus  éloignée  ;  L  la  longitude  du  soleil  quand  la  terre  est  en  T  ;  /,  Ji,  /| ,  A| , 
les  longitudes  et  latitudes  géoccntriques  des  étoiles  S  et  A,  à  la  môme  épo- 
que; R  le  rayon  de  l'orbe  terrestre  CT  ou  CT^ ,  r,  (r),  r',  les  rayons  vec- 
teara  ST,  ST|,  SG.  Les  deux  triangles  SDT^ ,  ADT,  ayant  un  angle  en  D 
opposé  par  le  sommet,  ont  une  somme  égale  pour  les  deux  autres  angles  ; 

en  sorte  que 

a  =  a  —  €-*-«. 

e  est,  par  hypothèse,  une  quantité  très- petite,  qui  échappe  à  tous  nos  moyens 
directs  de  mesura  ;  par  suite  a  a  pour  valeur  très- approchée  a  —  6. 
L'angle  STT|,  que  nous  appellerons  0,  est  donné  par  la  formule 

(i)  eo8  0=:cos  Jl  cos(/— L); 

on  a  donc,  pour  déterminer  les  côtés  r  et  (r)  dsns  le  triangle  STT, ,  les 
deux  équations 

sinv sin  0  sina 6În(d-Ho) 


(*)  Lfli  formules  que  noas  vcnoa»  de  réunir  ont  l'iô  établie»  par  Dclanibrr  ,  \t  woJc  d'expo- 
•itioB  est  teal  différent.  Qairaut  avait  éj^alrmeot  traité  dr  la  parallaxe  annuelle  «le»  étuilcfc 
flans  les  Mémoirts  de  l'Aeaddnue  tUf  Sciences  poui  i73<),  pa^.  'i5^-'M/5 ,  mai»  «on  travail  r«t 
moias  cumplct  que  celui  de  Delaoïbrc. 


(9> 

d'oâ,  {p)yr,p'  l'tnnl  lriipnnilUtG*relitlt*iMii«i  lUtuncrt  (r),  i 


Mail  -p  =  langp',  «t  ^  Mt  rotaprii  anire  -—  e\  —  Or,  quand  la  sk 
sorialioni  tonl  failoa  ilani  ilcs  caniJilluni  cunvBnibliii,  raoclua  m  tiUt- 
inem»at  polit  retatiicinctil  II  riin()lD  9,  en  lorlaquelei  ^<iiiU'ids(i)  «!()' 
donnent  pour  1.^)  cl  ^  d»  lalouri  icnillilemoni  égales;  on  pourra  itic 
écrire  alniploniviil  pour  ciprossian  ilo  la  pnralUia  annuella  maiima 

(«  ,■»(,)=, =,-j^i 

P  (.'I  d  l'Uni  eiprimcirn  tocondoi. 

l'ourreglor  l'i'poquoilei'  ubsorvn lions  qui  «crvironl  iiiUkiriiiinerl*ugltBi 
il  ne  l'ogit  plus  que  du  calculer  la  Wngiludoiluaolcil  qui  répond  t  li  pot- 
tiun  de  la  terra  en  T.  A  cet  effut,  si  l'on  dÉtlijne  |iar  I',  /.'  Icc  longiluda  si  U- 
tiludo  d'un  point  quelconque  du  ploD  qui  conlieni  le*  ra;ran> 
daui  M«ile>  compariez,  par  '  riDclJtttiMn  de  ee  plan  lur  1\ 
rquntioi)  >(>ra 

loHg;'  =  uin(i'iin[I.  -(■); 

ul  puiiqUH  VI'  |tlal>  |>assn  pir  les  duiii  liloilc* , 

um(!)      _      t»WB-'i 


;i;ûT7= 


m 


r  _  'Jp/i  t'ng  J  —  »ln  t  innc  1, 
"'*      ~  COI  (,  unp  1  -  00.  I  ting  J,' 


Dani  Mita  équation ,  I,  al  J,  doiTCol  âtre  coniidérëi  comme  iaTaruUWi 
eaégird  t  l'immenie  ôloigneinenldoréloite  A  ;  i  et  1  •orient  d'uiM  quantili 
qui  aal  de  Tordre  de  la  parallaie;  mail  cette  rarialioQ  ettaaai  ioSioDoeMa' 
aible  aur  le  degrt  d'approximalion  qu'exige  la  raGhereho  de  U  longilada  I. 
Od  pourra  donc  (aire  tetTlr  ï  la  détermination  de  tang  L  lei  loogilwlMM 
latitudei  dei  élollee  A  el  S,  calculée*  pour  un  mAmeJour  quelconque  de  raa- 
uée.  Puii,  pour  obtenir  aiec  quelque  exactilodo  lei  iDglei  a  et  G,  dont  U  dit 
férence  eil  i  trèt-pen  pré*  proportionnelle  à  la  parallaxe,  on  aultiplkn 
l«*  meaurea  dei  dlitance*  angulaire*  de*  éloilet  eonparèa* ,  I  de*  intertalla 
de  tunip*  rapprochéa ,  et  également  éloigné*,  en  deçà  et  au  deU ,  de*  d>M 
jour*  délerminéa  par  le*  deui  valeur*  de  L. 

On  obtiendra  ainai  la  parallaiii/>  arec  un  certain  degré  d'^proilnuliMi 
et  on  pourra  en  déduire  lot  longitude  et  lalitude  béltocentriqm*  de  rétoilcS 
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fiar  les  formules  analogues  à  celles  établies  au  commencement  de  cette  INote  : 

xc»  n       I         sin  (/  — L) 

^  '^  COSil 

C7)  y—  ;=/»8inicos(i  — L). 

Itoor  s^assurer  de  Peiactiludo  du  premier  résultat  obtenu,  ou  pour  le 
corriger,  il  importe  de  rechercher  comment  doit  varier  la  distance  angulaire 
des  deux  étoiles  S  et  A  avec  la  position  de  la  terre  dans  son  orbite,  etd'in« 
trodnire,  dans  les  relations  algébriques  que  fournit  la  géométrie,  les  nom- 
bres donnés  par  la  suite  des  observations  continuées  pendant  toute  une  an- 
née. Appelons  f?  cette  distance  angulaire ,  mesurée  de  la  terre ,  nous  aurons 
en  coordonnées  géooentriqoes 

cos  9  =:  cos  1  cos  /  CM  X^  cos  /|  -h  cos  1  cos  A,  sin  /  sin  2,  -h  sin  X  sin  ji, , 

équation  qui  peut  ôtre  mise  sous  la  forme 

sin*  i  9  =  sin*  i  (  ;  —  ji  J  h-  sin»  ^  (/  —  /.)  cos  ;  cos  /,  • 

ou ,  en  substituant  les  fietits  arcs  à  leurs  sinus, 

j>«  =  (  ji  -  ;j« -h(/ — /,)•  cosAcos;,. 

Mais,  par  les  premières  formules  de  cette  note, 


1-V=^--P 


sin(/'— L) 


COSii' 

;—  ;'=:  — ^8inA'co8(/'  — L). 

Substituant  ces  valeurs  dans  Texpression  primitive  de  9*,  et  remplaçant  X 
pnr  a'  dans  le  dernier  terme  ,11  vient 

9«==ry-;»-;^sinrco8(r--L)lVr/'-/,-f»^î^^^=^Tco8r 

Ici  l^  et  Ji|  peuvent  être  considérés  comme  des  coordonnées  héliocen tri- 
ques, puisque  Tétoile  A ,  par  hypothèse,  n>  pas  de  parallaxe  appréciable. 

Développant  les  carrés ,  et  négligeant  les  termes  qui  contiennent  /»  à  la 
deuxième  puissance , 

o»-fi'-l^V-+-a'-/)*cosJl'cos;  -iv\      ''i'-^.)»»n>'co«(''-I')l 
9  -Ci      /j  -i-^i      fj  cos>  cosi,      ip  [^_(//_/jeo8A,sin(r-L)  J 

Les  deux  premiers  termes  qui  composent  la  valeur  de  9*  sont  constants , 
et  la  racine  carrée  de  leur  somme,  que  nous  appellerons  ;f,  répond  &  la  dis- 
tance angulaire  héliocentrique.  Les  deux  derniers  termes  peuvent  ôtre  con- 
tractés en  un  seul ,  d^uoe  manière  commode  pour  le  calcul  logarithmique, 
par  Tadoption  d^ln  angle  auxiliaire  constant  C,  tel  que 

n       {X''-X,)hinX' 
*  (/'— /,)cos;, 


49^  ASTAOHomm 

On  aan  alors  >  dans  ces  conditions , 

(8)  ,.  =  /-./-i^^ii?2^.in[c-l'-L} 


Tcllo  est  Tciprcssion  approchée  et  réduite  de  la  disianee  angulaire 
centriquedea  deaz  étoiles,  en  fonction  de  leurs  coordonnées  hélioocntrtqor> 
et  de  la  longitude  Tariable  du  soleil ,  qui  détermine  la  position  de  la  ierrr 
sur  son  orbite.  Elle  acquiert  ses  Talonr»  maiima  et  miniraa  ani  extrémiir^ 
du  diamètre  do  Torbe  terrestre,  qui  répond  aux  deux  Taleurs  de  L  founiM 
par  réq  nation 

(9)  ung(r-L)=;^,  _;;,.„;,- 

Il  y  a  un  autre  diamètre  de  Torbo  terrestre,  aux  extrémités  duquel  les  «> 
leurs  des  p  sont  égales  entre  elles  et  h  In  distance  angulaire  héliucentriq»' 
lî  est  donné  par  Péquation 

/    \  /.#    rx       (;'  — ;i,)siuji' 

(.0)  '■°g(<'-t-)=-(r-/.)co.;/ 

c*e8t-à-<lire  qu'il  est  perpendiculaire  au  diamètre  détermine  par  reqoj 
tion  (g). 
Do  IVquation  (  8  )  on  tire 

cos  C  ^ 

Si  les  obserrations  étaient  parfaites,  en  Introduisant  dans  cette  formvl- 
les  groupes  des  valeurs  correspondantes  de  p  et  de  L,  on  devrait  trouva 
pour  p  une  valeur  constante. 

Lorsqu''en  répétant  les  obserfations  et  les  calculs  sur  une  nouvelle  étoil* 
de  comparaison  fi,  on  trouvera,  dans  les  deox  cas,  des  résultat*  asaea  ^égulit^ 
et  suflisamment  concordants,  on  sera  en  droit  d^en  conclure  non^seulemeo 
rexistcnce  d^une  parallaze  sensible  pour  Tétoile  S,  mais  même  la  valeur  3{ 
prochée  do  cette  parallaie.  Toutefois  cet  accord  est  nécessaire,  car  la  m 
thode  ne  donne  en  réalité  qu^une  parallaxe  relative.  Supposons  en  effet  qc^ 
le  calcul  des  formules  (i),  (4)  <)^  (^)  pour  la  7*  étoile  de  comparaison  Bu- 
donné  pour  la  parallaxe  de  Tétoile  S  une  valeur  Pi  sensiblement  différea!' 
depy  et  qui  d^ailleurs  satisfasse  assez  bien  à  la  série  annuelle  des  observa- 
tions. Nous  devrons  en  conclure  que,  pour  Tétoile  A  ou  pour  Tétoile  B,  b 
quantité  c  de  Féquation 

n^est  pas  négligeable;  et  il  sera  probable  que  cette  quantité  est  surtout  sen- 
sible dans  les  observations  de  rétoile  que  les  formules  représentent  le  ooini 
bien.  Admettons  que  ce  soit  le  cas  de  Tétoile  B  :  B  devra  avoir  une  pareil»» 
appréciable.  Nous  pouvons  la  calculer  dans  Thypothèso  où  la  valeur  exattr 
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•!«  la  parallaxe  de  S  serait^.  £n  effet 

«  =  a(a  —  6)  =  *Jl/>sin6  —  (  a  —  6); 

&«  qui  donne  e  en  nombres.  Mais,  poor  Pvtoile  B  ainsi  que  pour  Tétoile  S , 

K^n  a 

cos  6,  =  eos  Jl,  cos  ( /,  —  L), 

riToà 

sin  6^y 


Pi  = 


3sin0, 


2* 


Au  moyen  de  cette  valeur ^,  on  calculera,  comme  précédemment,  /'^  et  jf  . 
Alors,  dans  la  formule  générale 

ç,«  =  (  A—  A,)'  -+-(/-  /,)•  cos  ;  cos  A,, 

on  pourra  remplacer  les  coordonnées  «éocentriques'  par  les  coordonnées  hé- 
liocenlriques,  et  il  viendra 

p*  =  Fa' —  A'^  —  ^  sin  y  cos  {l'^L)-^p,  i\nX\  cos(f  -  L)l' 

[sin(r  — L)           sinCr   —L)"] 
r  — f    —p  r; h  Pi  hr, I  cos;' cos  A 
3      '^        cos  A'            '^*       cosA'^         J 

EiTectoant  les  carrés^  négligeant  les  termes  du  3®  ordre  et  posant 

sp^P^P,.     X*  =  (A'- a; r 4-(/'-  r  rcosA'cos a;, 

(  A'  -  A'  )  sin  A' 
tangC=     ,_^     ^^^      , 

oo  a  simplement 

(r-r)cosA'      r  1 

(.1)  9«  =  x*-2^;^ ^ ?sin[C-^/'-Lj. 

Otte  équation  ne  difllàre  de  Téquation  (8)  que  par  la  substitution  d^one  pa- 
rallaxe relative  à  une  parallaxe  absolue ,  et  sa  discussion  conduit  aux  mêmes 
conséquences  géométriques. 

Les  équations  (8)  et  (13)  fournissent  un  moyen  exact  et  expcditif  d^appré- 
eier  la  bonté  des  observations  et  de  les  corriger.  Si  Ton  prend  pour  abscisse  le 
temps  exprimé  en  jours,  et  pour  ordonnée  la  distance  angulaire  exprimée  en 
secondes,  qui  correspond  à  chaque  jour  d^obscrvation,  les  extrémités  des  or- 
données seront  placées  sur  une  courbe  qui,  dans  Pintervalle  de  365  jours, 
aura  nécessairement  la  forme  indiquée^.  5/|.  Par  conséquent,  les  observa- 
tion», construites  avec  des  coordonnées  de  cette  espèce,  devront  èire  groupées 
de  telle  sorte  qu^on  puisse  faire  serpenter  une  pareille  courbe  au  milieu 
d^elles  ;  et  la  courbe  qui  s'écartera  le  moins  de  leur  position  moyenne,  sera 
aussi  celle  qui  les  représentera  le  mieux. 


i>ns  appliqui^r  cci  diflcrcniei  (urmulcs 

le  Dc9&0l,  coirigOB»  par  1 

ctiOD  ,  do  riib«rration ,  de  la  préceisiDD,  de  la  m 

-..- »  propret,   Poqr  miaui  noui  dire  compreadro ,  i 

derona  tout  d'abord  detjig,  ai  et  56. 

Dana  la^.  5S,  T  etl  le  centre  do  la  larre  il  une  époi^uo  doo 

plnnderéclipliqne,  TQ  -^  le  pUnde  l'cquataiir,  S  m  la  point 

toile  donb  le  dite  6i''  du  Cyano  lOrlrJrr  MUte  ••en  Cti  l'xgiil  j ,  auquel  kw 
rappariée»  le  diiilancM  aiignlnlrEi  variablu  dct  «loili-s  &  ut  B.  La  li^a* 
repère,  qui  sort  a  fixer  Itit  niit;lM  de  poiition  nioiurei  par  ITnil  10111*11» , ar 
dirieoc  siiirani  SP  ïen  le  pôle  nori  io  TiSqualour.  tn  suiiunl  no»  noUUoa 
liabiliii-'lk'i , 


*S 


i=aT-  TN,        i  =SN. 


*B 


Uonsla/^.  5C,  CeillBcenIrodu  (oloil,  TOT,  l'orbilo  (erreatre,  5' )c 
Trai  de  l'cluile  S,  c'caL-ï-dire  la  point  de  la  sphère  céleste  où  un  obH 
tour,  place  au  centre  da  aoleil,  rapportorail  l'i^tolle,  qui,  du  poiol  Tcc 
do  la  terre ,  ait  rue  en  S.  S'  S  est  ainii  l'eRot  de  la  parflllaio.  On  a 


*S 


ii=a 


=  SN. 


long  O  =  L  =  T  L. 


entrer  dans  aucun  dut; 
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u  des  dittanees  angulaires  des  étoiles  A  et  H^au  point  S,  milieu  de  la 
t'  du  Cjrgne,  et  des  angles  moyens  de  position  des  éttAles  ^K  ff  B(*). 


1 

•■        1 

.....  >U  O.UY.T 

ari 

"*■'""'■ 

«d. 

.■■nl.ii*. 

d.r«Uo.. 

f 

9 

f 

1S37. 

1857. 

DOi  le 

■Oa 

4Ga,oSo 

Août    16 

aoB 

7ofi';573 

■9 

ii3i 

.,6,9 

a 

.9 

i3o 

434 

30 

aîi 

693 

3 

'9 

33 1 

583 

as 

aio 

7*6 

-i 

333 

684 

3o 

a4a 

9*°    ao.°W.3.:8 

5 

as 

340 

■47     logV.î^e 

spi,     4 

a47 

9"  1 

c 

î» 

343 

4c4 

8 

aSi 

84.  \ 

; 

Sept.     4 

347 

Ï73 

9 

ï5a 

!WJ 

8 

9 

353 

650 

354 

6Î3 

9 

.54 

336 

'4 

a5B 

759' 

'4 

357 

56,/ 

a63 

503  \ 

363 

594  \ 

a3 

a66 

8)4 

13 

aS 

366 

5.7 

a4 

^ 

59'  j 

.3 

a4 

367 

354 

«t.       1 

>74 

6.4  1 

>4 

0«.      1 

374 

H7     .„,.,3.o,6 

a 

>55 

J    ao.îo.3ï.4 

i5 

a 

a75 

i6 

a89 

iti 

16 

«89 

467\ 

aS 

3oi 

Sia  \ 

'3 

38 

3ai 

3.0 

lo*.        33 

3a6 

395  j 

18 

NoT.    aa 

336 

.86/ 

)ér         I 

135 

■9 

Dec.      . 

335 

367 

3o 

sa* 

aïï/ 

ao 

"7 

35. 

,76 

3i 

365 

3ofll 

ai 

3o 

364 

400 

1838. 

3i 

365 

.88 

8 

.68 
316 

33 

«838. 

JlDT.        3 

S 

3J3 

i6 

i6 

,,5 

24 

6 

6 

1.6 

iog.33.41,4 

'7 

'î 

485     3o.,39.3.,a 

aS 

8 

8 

338 

ao 

30 

36 

.36 

'^v.         1 

3i 

49> 

■>•} 

•4 

'4 

5.944 

5 

36 

690 

38 

"7 

'7 

G,.8t 

lO 

4- 

48 

^ 

3)3 

tiai        3 

ia3 

675 

3o 

FéT.       1 

33 

'99 

\ 

1 

1 

__ 

l 

i.ibleau  dei  obinraiiani  bilea  par  up  obiervitcnr  iriB-eicrcé,  lT±>-habi1c  et  liocèro, 
iORibien  Mt  peu  Tondia  li  pr^tentioa  de  quelques  niironomos,  de  répondre  d'un  dixième 
ndo  dani  les  diilRncct  nngiibirci  mesar^cs  anea  rbéliumètra,  ou  aiec  le  mlcroinvirG  à 


1           496 

Asrnosoniï 

^ 

* 

^ 

» 

Il         1 

1 

....„..- 

::..r 

■■>>..» 

.«»».» 

î 

•™"-™ 

_.-■  .. 

ï 

~ 

„,j 

■  Bliiliin. 

d>  p<..U>». 

crf. 

•  ■(mU.«       fa| 

l 

u.l..lt. 

».. 

f 

* 

1 

"" 

f 

1830 

1(138. 

;o^.a3      .* 

3i 

Mai        '1 

n4 

/,6.!89o  1 

3i 

Fmf.     5 

36 

31 

G 

ufi 

81  > 

ÎJ 

tu 

4' 

«'3 

33 

fi 

■  3i 

r^  J 

33 

II, 

5o 

8S, 

34 

i(i 

i3G 

91S 

^4 

Mars   la 

7' 

•«'        . 

3S 
36 

K) 

.3; 
'^9 

:;»:3  -■-'i°'« 

35 

i3 
Mol       3 

;a 

5.aJ  ,.; 

B.oSJ 

37 

3< 

>4i 

goal 

37 

ï 

laî 

•js 

38 

.4a 

84o  1 

38 

4 

laj 

39 

i3 

r',3 

9:» 

39 

fi 

.afi 

3o3 

lo 

Juin       > 

l53 

859' 

4» 

\t 

.Î3 

3o, 

4< 

.53 

4' 

.6 

.36 

a;"     J 

4^ 

<i 

i63 

•  '.m, 

î' 

'7 

.37 

«'  j 

4î 

i3 

,61 

9i' 

4î 

'9 

.39 

t*  1 

44 

Ti 

'73 

658 

44 

i4i 

■M      1 

45 

4B 

■'1 

i^â 

2  ....... 

45 
4» 

13 
33 

.4, 
,43 

■  5a 
3J8 

47 

■a 

'79 

47 

Juin      1 

iSa 

"99    „ 

48 

39 

18a 

.1,11:1 

48 

a 

153 

M»        , 

49 

3° 

18. 

S.lbB 

49 

11 

i63 

3Î7 

5a 

Juin      ■ 

iSi 

1.790  ( 

t'i 

,64 

3;6 

Si 

8 

■Si) 

778 

5i 

■t% 

.:3 

6J9 

Sj 

10 

'91 

y-} 

1,1 

36 

■  77 

33i  1 

53 

>4 

■J5 

63i 

53 

»7 

.78 

"^        , 

54 

'7 

.98 

85. 

54 

38 

179 

<6. 

55 

ai» 

^^     ,0138  3,  a 

55 

■Ï9 

>&> 

4C 

56 

Aoûl     4 

ii6 

8.7  j                  ' 

56 

3o 

i8i 

4io| 

57 

1,1 

Soî 

■'7 

Juin.    > 

183 

601I 

58 

ao 

a.ia 

5:9 

58 

8 

,89 

568     '" 

sg 

31 

■i33 

833 

59 

10 

'9' 

ai' 

60 

-j5 

3Î7 

70:   1 

Go 

'4 

'95 

4Î7 

fi. 

aG 

338 

770  \ 

61 

•7 

.98 

^       > 

fia 

■H) 

al. 

61 

^ 

a  10 

6..  i< 

63 

S«pt.     3 

aje 

8aa  i 

G3 

Aoûi     a 

ai  4 

43.1 

64 

î 

a48 

GB'  f 

64 

4 

316 

4»i 

GS 

7 

aSo 

9"  I         ,    ,. 

65 

aai 

493        . 

GG 

8 

a5i 

774  /        "     ■ '■ 

66 

30 

aîa 

5So 

G? 

fl 

aS5 

83,  l 

«7 

ai 

a33 

6,. 

08 

.3 

aW 

^99  1 

68 

.5 

aa. 

Ui,    IK, 

69 

'4 

.57 

579 

B9 

iG 

3Ï8 

58;  1 

lî 

ï58 

Gao  j 
1 

70 

»9 

a^i 

ssej 

■ 

PHYSIQUE 

• 

497 

' 

■KTAT. 

A 

-^ 

^h                                 1 

OATB*  DES  OM 

a 

DATES  DSI  OUMTAT. 

PMTAMCS 

AHQU    MOTS» 

î 

DISTAMK 

AKOLB  MorKir 

— ""^ 

sagttlaire. 

de  |>o»lioa. 

— ^^ 

•ngalaire. 

de  poBtion. 

ord. 

? 

ord. 

usuelles. 

g 

1 

osaelles. 

•nn. 

? 

i> 

■un. 

• 

9 

i> 

1858. 

«r 

1838. 

V            1 

Sept.   i6 
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7« 
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Position  absolue  des  étoiles  comparées  à  l'époque  du  i^  Janvier  i838. 
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4g8  IHtOMmir = — 

Let  obMrvaUoBf  dat  dittanoM  anfvlaireiy  po«r  l«i  éuMm  A  el  B,  Mat 
J'  giipMUMMinunt  rBprrfi—téM  tmr  ks  J%r.  5y  âlSèfti, mouB y  avons traeé  la 

oo«liei  dea  oliaaiiaUoBi  «orHféaay  «MifonntoaBt  à  la  wélhoda  eipoafe 


I: 


i  ■ 


I 
I 


i" 


ci  Jawi.  Ce  aont  laa  nombrea  réndtaot  daa  eovrbaa  adaiiaaa,  q«e 
mafiioBi  maintaHuH  oobubo  lea  danaéea  da  l^afaaamulon. 

Caiemis  nUaifo  à  rétoih  A. 

Datdmméaavaiatftvai  à  raaaeiialoa  dfoiia  el  à  la  déaOoalaony  «a  dédail, 
pour  laa  longlUid«  ellaUtiideda  rétiiUe  S  (*)  : 

lof  «- aia«  8  T.85oi4  53S^ 
««•air- r M  =  514* 54' 45*990  log eoi« si. 848811 9660S 

lof  —  tanf  «  s  o.ooiSfll  96B09 

lof  liA  i  =s  T  .98891 83707 
dssSMssH- 97*57' aa'^go  logeoa  4=  7.8967909714 

loftaofds  T. 099197(1983 

I09  lia  u  CB  T.6ooo5  55638 
••cBpPss33*97'47',io  lo9aoaMsT.g6a5i934g6 

lof  taof  «•BT.(07S6ai4a 

log  ^  ai»  I  Hs  T  .Q6I7  ogoSS 
r  l  =  3ir— rNs!l34*ao'57%53i  logeoalsB  1.954941610» 

lof  taof  I  =  1 .6B149  9B^|3o 

I09  ala  i  ss  T.%|57i  66179 
a=SN  =  5i»5i'45%47i  log  00a  1  =  1.79067 14160 

log  taiig  A  =  o .  io5o4  5ai  19 

A       «r  •       s       000  i  9=SA  =  7'4i%a6, 

Au  !•'  janvier  i838  J   .  m/o7  \->  ,  m 

Atcc  les  éléments  qui  précèdent,  on  peut  calculer  /^  et  Jl,  pour  Téloîle  A. 

On  a 

.    ^T-«»«      sinAicos/ 

sin  Nî>M  = T — y 

cosd 

NSA  =  NSM  -+-  MSA  =  NSM  -h  ^  -  w  =  48<»34'  So'jic/S, 

S  =  PSA  =  TT  -  NSA  =  i3i«a5'9%8o4, 

P'S  =  -  -  i  =  380 8'  i4%5a8. 


(*)  Les  difrérences  qu'il  s'aipt  d'apprécier  étant  tris-petite»,  on  ne  peut  arriver  k  un  rcmltal 
•■fiMmment  exact  qu'en  fai»ant  usage  des  Tables  de  logarithme*  à  lo  dédosalcs,  et  en  «c  sé- 
gU géant  pas  l'emploi  des  parties  proportionnelles.  Noms  nous  somme»  aerri  de  Tédition  des 
TaMm  de  yUwq,  donnfo  par  Yéga  ;  Leipaig,  1794. 


PBYSIQUK. 

DaiMl«  triangle  F  SA 

sin  S  eos  Ji 
«>«^=       ,nA     ^ 
d'ailleart  f  —  I,  r=  F. 

l^r  saite 

A  =  480  07' 3o%  738 

log  —  sin  /.  =  T,6388i  364i6 
I,  =  «  —  T  B  =  33401 1'38'',479  Jog  co»  /,  =  1,95437  43970 

log  tang  I.  =  T  ,68443  9^447 

log  sin  ;i,=  1,8951958544 
;,  =  BA  =51046' 39%  949  log  cosA.  =  1,7914894781 

log  tang  Xt  =s  0,1037063763 

Lat  ealealt  sont  eiacts  à  un  centième  de  seconde  pris,  ainsi  qu^on  peut 
s'*en  assurer  par  Téquation  de  vérification 

y*  =  (Jl-Jl,)*-h(/-/.)'cos>cosi., 

p,  Ji  —  Jii  et  l  —  li  étant  exprimés  en  secondes. 

Nous  pouvons  maintenant  obtenir  les  Taleurs  de  L  définies  par  la  for- 
mule (5)  : 

T  —  i  î»»»**  56' 59*,  901 i3  jauTier  )    «.j. 

(  iiao  56' 59^901 i5  juillet   j  *~®' 

Puis  tf  de  la  formule  (1), 

0=:  62004' 14",  199. 

Mais,  d*après  le  tableau  des  obserTations  corrigées, 

au  1 5  juillet 9  =  «  =  7' 41'')  89. 

au  i3  Janvier jp  =  6  =  V'^^"»  ^1» 

Donc 

o  =  fl(— .gs       o^jôa, 
et  par  la  lorraale  (4)» 

^  =  0%  34979. 

Telle  est  la  Taleur  de  la  parallaie  annuelle  maxima ,  donnée  par  les  ob- 
senrations  dites  aux  extrémités  du  diamètre  de  Torbite  terrestre,  compris 
dans  un  même  plan  avec  les  étoiles  comparées. 

Connaissant  la  parallaxe,  il  est  Cscile  de  déterminer  les  coordonnées  hé- 
liocentrl<iue8  de  Pétoile  S  par  les  formules  (6)  et  (7],  en  y  fliisant 

L  =  a8oo4a'ii%i5 

e^est-à-dire,  en  prenant  pour  L  la  longitude  du  soleil  an  i*'  JanTier  i838. 

32. . 


1  -m  I 


.     ^'S  ,  ''.o-*  ^  •  *"'  -i^r-<ii»«««o.io5©4 59196 

Ml  BMi^aMi  el  an  niolmm  de  ft  ^■'^  ''^^  «  "  '--  im>.(#--->-^  ^  . 


Les  obsenrations  satisfont  à  ces  quatre  conditions  jusque  dans  les  ecn- 
tièmes  de  seconde  ;  il  est  dès  lors  inutile  de  poursuivre  le  cnlcul  des  équi- 
tions  (8)  et  (11).  On  peut  conclure  de  là  avec  une  grande  probabilité  qoe 
Pétoile  S  a  une  parallaxe  de  o',  350)  ou,  au  moins,  que  la  différeaca  de  ps- 
rallaie  des  étoiles  S  et  A  est  de  o",  35o. 

Calculs  relatifs  à  rétoile  B. 

On  obtient  les  longitude  et  latitude  de  Tétoile  B  par  le  calcul  du  triao* 
gle  P'SB  ifg,  55),  qui  est  entièrement  analogue  au  triangle  PS  A. 
Au  I*'  janTÎer  i838,  d'après  les  observations, 

fi  =  SB  =  ii'46'',i3  =  7o6%i3, 
^  =  w  —  MSB=  io^aîi'40''. 


(*)  Ponr  bien  comprendre  les  valeur*  de  L  qui  «ont  comparées  ans  Table»  du  «»kU,  il  b»i 
reaoarquer  ^e  toutes  les  observations  ayant  cti  rapportées  à  l'époque  du  i*  r  jaavicr  i83S,  k» 
longitudes  ont  dft  être  également  rapportées  k  la  ns^me  époque.  D'ailleurs,  Thcure  des  obscrv*» 
Ciou  fkitcsà  Kianigriierg  n'étant  pas  donnée,  nous  avons  pu  légitimement  Caire  usufe  des  TaMci 
dcn  loagllttdcf  eu  soleil,  ealenlért  pour  midi,  tempe  moyen  de  Parie. 


FBYSiQUB.  Soi 

Le  calcul  don  Ht 

NSB  =  MSB  -  NSM  =   430  3a'  38*,8o4 , 

S  =  P'SB=  i3©>a7'ai'',i96, 

P'S=   380  8'i4%5a8, 

B=    430  aa' 2^,783, 

P'=  i3'  5%a48, 

log  —  sin  /,  =  T. 63^79  71944 
I,  =  3340  7'  Sa^'.aSa  log  C08  /,  =  T.95414  37833 

log  —  Ung  /,  =  T.68565  341 1 1 

log  8in  ji,  =  T.8g486  71114 
Ji,  =   51043' la'^yQio  logeo8;i,  =  T.7g2o4a4a65 

log  Uug  Ji,  =  o .  loaSa  46849 

Avec  cet  éléments  on  peut  obtenir  les  Taleurs  de  L  définies  par  la  for- 
mule (5)  : 

r  _  j  3970 34' 10", 818 iSjanTier, 

f  iJ7<»34'io'',8i8 ao Juillet; 

puis  0  de  la  formule  (i)  : 

tf  =  6o«ai'i8'',559. 

Mais,  d'après  le  tableau  des  obserTatlons  corrigées, 

au  30  juillet  f  =  aL  =  706^^,  535, 

au  i8Jan?ier  ;>  =  C  =  706^^,085. 
Donc 

or  =  a  —  S  =  o',4^> 
et  par  la  formule  (4) 

;i  =  0,26889. 

Cette  valeur  de  la  parallaxe  de  Pétoile  S  ost  notablement  inférieure  à  celle 
que  nous  avons  déduite  des  observations  de  Pétoile  A ,  observations  dont  la 
série  est  aussi  bien  représentée  que  possible  par  notre  formule  (8).  Noua 
allons  ctaercber  si  la  différence  des  résultats  ne  tiendrait  pas  à  ce  que  P<é- 
toile  B  aurait  elle-même  une  parallaxe  sensible. 
L'équation  ^ 

c  =  a;i  sin^  —  (a  —  6)  =  a.o'',34979sin  6oOai' 18^559  — o',45 

donne 

c=o%i58. 

De  Péqnation 

cos  6,  =  cos  Ji,  cos  ( /,  ~  L  ) 

on  tire 

0,  =  60O  9'  3a'',4a9,       log  sin  e.  =  i  .93822  4a6ia  5 

pais 
A  Paidede  cette  valeur  ^1,  on  peut  déterminer  les  coordonnées  hélioceotri- 


=  7ofi',3Gi  nwT- 


,1  lî-vse-.îTe...  4«rii, 

t  <93"59'36',776.    .  3  oclobro. 

Od  voll  iiMMédlaumaat,  inr  )■  j^,  58,  qss  l'hypotitèw  iTDaB  pciallsM  àt 
o*,og  pour  l'étoile  B  utiihit  duI  luiobiaTaiioni,  pnliqa'alle  doDoe  nalt- 
uncB  k  la  coui^  i  IraiU  dlicontinut.  L'hypolbèta  d'une  piralUi»  îaMO- 
lible  o'j  utlaferalt  pai  beaucoup  mieui ,  puiiqu'elle  donne  miannce  i  11 
courbe  ponctofa.  L*  marcbe  des  obaemlions  étant  d'ailleun  ■■■ex  ré^lUn 
et  poDTint  l'accorder  au  leni  qoa  rtelame  le  mauTement  de  It  terre ,  al  on 
déplace  Tépoque  de  4^  &  So  jour*,  ainsi  que  l'indique  la  courbe  k  mit 
pliiu,  oD  tereit  tenté  de  croire  que  lei  obterrationi  de  l'étoile  B  «m  été 
imparbitemenl  eorrigéei  de  l'cflel  des  mouTsmeiiU  propres. 

Notre deMeln ,  bien  entendu,  n'a  poinl  étÉ  ici  dadiicaler  lea obserotiou 
de  BeiMl,  mais  simplement  de  montrer  qu'on  peut  rallacber  b  un  calcul 
(ori  simple  et  ti4s-clair  lesab&eriBliont  laites  par  l'incénieusc  méihadt 
d'Herscbct. 
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NOTE  I. 

Calcul  numérique  des  passages  de  Vénus  et  de  Mercure 

sur  le  disque  du  soleil. 

La  méthode  que  je  vaU  exposer  ici  est  empruntée  à  Delambre ,  qui  en 
a  fait  nue  application  détaillée  au  passage  de  Mercure  du  7  mai  1799  (18  flo- 
réal an  VI).  Son  travail^  modèle  de  clarté  et  de  simplicité,  est  inséré  au 
tome  111  des  Mémoires  de  V Institut  national  (  prairial  an  iX) .  Le  lecteur  y 
trouvera  toutes  les  instructions  pratiques  qui  lui  seront  nécessaires  pour  oz- 
traire  des  Tables  astronomiques  les  données  préalables  que  le  calcul  exige, 
et  que  je  supposerai  ainsi  obtenues.  Je  n^aurai  donc  qu'*à  montrer  comment 
il  fauts^en  servir  pour  résoudre  le  problème  qui  va  nous  occuper. 

La  première  chose  à  faire  dans  cette  recherche,  c'est  de  déterminer  toutes 
les  circonstances  du  passage,  pour  le  centre  de  la  terre.  Si  la  parallaxe  da 
soleil  et  celle  de  la  planète  étaient  nulles ,  ces  circonstances  seraient  les  mé- 
mes  pour  le  centre  et  pour  un  point  quelconque  de  la  surface  terrestre.  La 
différence  est  donc  de  Tordre  des  parallaxes ,  puisque  celles-ci  sont  toutes 
deux  fort  petites.  Les  déterminations  relatires  au  centre  de  la  terre  peuvent 
être  regardées  comme  des  résultats  déjà  très-approchés  ,  auxquels  il  suffit  de 
faire  des  corrections  fort  petites  pour  les  transporter  aui  différents  lieux  d'ob- 
serration.  Or,  pour  ce  premier  cas  très-simple,  voici  la  marche quMI  faut 
suivre. 

D'après  Tétude  purement  expérimentale  que  nous  avons  dëjà  faite  de  ces 
phénomènes,  pag.  95-135,  les  périodes  qui  les  ramènent  font  connaître  par 
avance  Tannée,  le  jour,  et  même  approximativement  Theure  auxquels  s'opé- 
rera le  passage  que  Ton  veut  observer.  Avec  ces  indications,  les  Tables  du 
•oleîl  et  de  la  planète,  supposées  exactes,  achèveront  de  fixer  par  un  calcul 
facile  l'instant  précis,  où  le  centre  de  la  planète  projeté  sur  l'écliptique,  et  le 
centre  de  la  terre,  se  trouveront  ensemble  du  même  cdté  du  soleil,  sur  une 
même  droite  menée  du  centre  Je  cet  astre.  Ce  sera  l'instant  de  la  conjonction 
kéiiocentri^ue.  Soient  à  cet  instant  X  la  latitude  géocentrique  de  la  planète 
prise  eomme  positive  au  nord  de  l'écliptique,  m  et  11  ses  mouvements  horai- 
res géocentriques  en  longitude  et  en  latitude,  et  m'  le  mouvement  géocen- 
trique du  soleil  en  longitude.  Toutes  ces  quantités  se  déduiront  des  Tables, 
n  devra  être  pris  comme  positif,  si  le  mouvement  eu  latitude  qu'il  repré- 
sente élève  la  planète  vers  le  pôle  boréal  de  l'écliptique;  et  comme  négatif, 
s'il  la  dirige  vers  le  polo  austral.  Nous  attribuerons  le  signe  positif  au 
mouvement  de  longitude  m'  du  soleil  qui  est  toujours  direct^  et  nous  régle- 
rons sur  cotte  convention  le  signe  de  m,  le  faisant  positif  si  le  mouvement 
géocentrique  de  la  planète  est  direct,  négatif  si  ce  mouvement  est  rétrograde. 
Ce  dernier  cas  a  toigours  lieu  dans  les  passages  de  Mercure  et  de  Vénus. 


r 
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Cm  [li'Hniliani  ««ni  cubllw,  Jciignons  par  -t- 1  od  nombre  indclcrmim 
d'Iiuiin.'»  solaire*  raoyonnei ,  poslérîpiirpi  ï  la  cniijnuelion,  t  ileiinl  àm  bii 
ncgalll'  •■  rilu  loi  wnl  nnlêrioiinB.  En  >upp«unl  i  lum  pcllt  ]><■>■'  1"^  '°* 
■noiHKfaonU  faorniroi  n,  n'  puitunt  tira  êlemtus  jutqun-lt  lani  vnr  Hnii- 
blo  «nwH ,  Il  Ictituda  géocentriqua  di  la  plnnËle  k  cfllo  nouTclto  ^poqn* 
Mnanaljllquernenl  l-t-ni.  Sa  dlITénnce  de  lanQlludo  gMrtrnlriqae  lira  1« 
tuloil,  qui  *toit  nulludans  la  conjonelion,  «ara  ■aaljliquoinoiil  {m  —  m')i, 
Hummoni  alott  A  l'an:  de  la  spMra  célctlc  qui  mcaurc  la  dlitanco  ansoUlm 
aeluello  du  centra  du  aolsil  aa  centre  ds  fa  plaiillo  f  on  de  la  ti-rru.  Le*  trait 
ares  i-t-nt,  (m  — n>')(,  A  formeront  un  triangle  ipfa^riquo  dont  i  lera 
l'bypoMnnaej  et  Ira  trois  cAirâ  de  te  irianele  't>i>i  fort  petli*,  on  poam 
le  traiter  comme  rectiligno,  ce  qui  donnera 

flâna  «lia  approiimation ,  te  li<?u  gàocontrique  de  U  planète  t  l'inaiant  <  le 
Uiintn  rapparié  i  dcul  coordonni^i  rBclungnlairet  ayant  leur  orifine  au 
ceiilroiuobilndn  disque  dn  aokit.  I.'uiic,  J  +  ni ,  reprvi>ente  uiaO'ttfiirmnt 
l'iilrvallon  appamnlodo  In  planiie  nii-dHiiii>  de  co  cetiuicïprt  le  nord.  L'au- 
tre, (M —  »)')  (|  reprwenlc  nn-ilrtfjiicmrnl  l't^artde  la  fitiinâle  à  l'oriimliln 
mAine  contre.  Lo  rapport  de  cet  doua  cuordotini^  'tant  eonslani,  il  en  ri- 
lulte  quu  pendant  le  iHmpi  I ,  que  l'approiiinaLion  embraïae ,  la  |i)anil#  d*- 
crlt  tur  le  plan  du  diaqnc  aolaire  une  ligne  di-oile,  dont  l'nntonnAn  ernirilr 
Rit  i ,  et  don!  rinelinalson  a  anr  l'éclipiique,  étant  mesura  do  l'orient  «m 
le  nord  ,  en  détormin'e  analjriiqai-meiii  par  IVxprcaalon  «iiÎTnnte  i 

tang  (t  =       _     ,  ■ 

0«a»  lea  ■pplicltlona,  n  a«r«  tonjoura  n^tif,  par  eom^nenl  lo  •tgsed* 
tang  K  Mra  tonjonra  eoniraife  i  celui  di  r.  Si  ■  eat  poaitif ,  ung  k  a«  tro«- 
nnt  nt'gilire,  Tangta  a  lera  obtua,  et  la  droite,  optiquement  dterlle  par  ta 
plantta  aar  le  dlique  tolaire,  lera  dirigée  relatlTemenl  hréelipltqBcttMBBe 
lerepr^nle  la_^.  5g.  SI  n  eat  nrgatif,  tang  ndereaantpoaitlie,  l^ngleitam 
aigu  ,  et  la  droite  en  apparence  décrite  aéra  dirigée  comme  le  reprteeate  II 
/y.  Go.Qoanl  k  In  poaiilon  alMolne  de  cette  droite  larlsdiiqDa  aolaira,  elIt 
dcper>d  de  la  grandeur  et  du  ■Ignequ'aura  l'ordonna  centrale  J  ,  reprdaenUa 
par  OVo  dan»  noa  Bgurei,  où  elle  ett  luppoiée  poiiltre. 

SI ,  dana  l'équation  que  noua  arona  formée  d'abord ,  on  remplace  m  —  m* 
par  ion  eipreailon  équivalente,  j >  elle  prend  celte  forme  : 

e(,  en  la  réioltaut  par  rapport  ï  l,  elle  donne 
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L>'*aprè8  les  convenliont  que  nous  oront  faites ,  les  Taleurt  poeilivesde  c  se- 
roDi  pof^térieures  à  la  coujoncllon,  et  les  né(^ati?es  lai  seront  antérieures. 
Si  y  dans  eette  expression  de  i,  on  met  pour  A  la  somme  des  deml-diamè- 
Lres  apparents  du  soleil  et  de  la  planète  tus  dn  centre  de  la  terre,  les  Ta- 
leurs  de  t  appaKiendront  au  commencement  et  à  la  fin  du  passage,  en  snp* 
posant  toutefois  les  mouTOments  horaires  uniformes  depuis  la  oonjonetioo 
1 11841  a^aoz  instants  de  ces  phénomènes.  Si  Ton  mettait  pour  à  la  différence 
des  demi-diamètres  au  lieu  de  leurs  sommes,  on  aurait  les  instants  des  con- 
tacts intérieurs ,  toujours  dans  la  supposition  de  Tuniformité. 

Si  l'on  ne  Toulait  point  regarder  les  mouTameots  horaires  comme  unifor- 
mes pendant  cet  intervalle ,  qui  peut  être  de  six  ou  sept  heures  sexagésima* 
les  ,    Il  n^  aurait  qn^à  regarder  les  époques  ainsi  obtenues  comme  de  pre- 
midres  approximations,  que  Ton  conigeratt  de  la  manière  sui?ante.  On 
calculemit  pour  ces  instants,  par  les  Tables >  lea  lieux  géocentriques  du  so» 
lell  et  de  la  planète  ;  puis  on  supposerait  que  les  instants  véritables  diffèrent 
des  premiers  d'une  très-petite  quantité  t';  et  Ton  déterminerait  t'  par  la  con- 
ditlon  que  la  distance  des  centres,  calculée  d'après  ces  nouveaux  éléments, 
fût  exactement  égale  à  la  somme  des  demi-diamètres  de  la  planète  et  du  so  • 
leil  ,  si  Ton  voulait  considérer  les  contacts  extérieurs  ;  ou  è  leur  différence , 
si    Fon  voulait  considérer  les  contacts  intérieurs.  L'instant  du  premier 
contact  est  toujours  extrêmement  incertain,  et  Ton  peut  même  dire  qu'il  est 
impossible  de  l'observer  avee  précision,  il  Csut  que  le  soleil  soit  déjà  sensi- 
blement échaneré  avant  que  nous  apercevions  l'existence  de  réclipse. 

Je  ferai  Tapplication  de  cette  méthode  au  passage  de  Vénus  observé  le 
3  juin  1769  dans  le  nœud  descendant  ;  et  comme  11  ne  s'agit  ici  que  de  don-* 
ner  un  exemple  de  la  méthode ,  j'adopterai  les  éléments  dédoits  des  Tables, 
tels  que  Doséjonr  les  a  employés.  H^ouê  aurons  ainsi,  en  mesures  sexagési- 
males: 

mouv.  hor.  géoe.  de  Vénus  sur  le  O  en  longit. .  m  —  m'  =  -~  3^%9f 

roouv.  hor.  géoc.  de  Vénus  on  latitude n  =  —   Zb^fig 

latitude  géoc.  de  Vénus  en  conjonction x  =  4-  Gal^^ySo 

demi-diamètre  de  Vénus. ...   =        a8',6o 

demi-diamètre  du  o  =      Q/^'f,^o 

Les  mouvements  horaires  et  la  latitude  sont  affectés  de  l'aberration  du  so- 
leil et  de  la  planète,  parce  que  ce  sont  les  valeurs  apparentes  de  ces  éléments, 
tels  qu'on  les  observe.  Avec  ces  données,  on  trouve 

a  =  8o3i'47»      ou  bien      a  =  i88®3i'49\ 

La  dernière  valeur  est  seule  admissible,  puisque  la  planète  àeteend  vers  son 
nœud.  Maintenant ,  si  l'on  suppose 

pour  les  contacta  eitér A  =:  947^30  +  a8%6o  =  975'',8o 

pour  les  contacta  intér A  =  9^7 ''^^o  —  98'',6o  =>  91  Vfio 
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on  trouvera  ; 
ppBii.iorctinl.el«wér,     i  =-m.I' ,38^.1;  -  S^.iil^oli  =  -  ^''^S'îl'J 
milieu  de  ri!olip.e....     i  = -,- o'',38437  =-t-o''a3'  î',: 

ilernier  eont.  eit^.. .      i  =  -t- 1^,38437  -*-  3'',i  j3jq4  =  -^-3?'  îi'  Bg'^ 
premlerconi.  intër. ..     i  =  -+- c^, 38437 ~i'',83oo36=  —  a''aS'ii',i 
dormir Goi<l.  iniÉr.. .       1  =  ^-o',3343;  +a'',S3oo36=  -1-  3>  iVSi'.f 
un  preount  les  diféreoCH  do  cci  réiulUU  ,  on  en  lire  : 

coul.oilér de<ni-dur*e 3K. 43405  =  3''  S'K^iS 

.luréa  loulu 6'',a8fi8..8  =  G*" ly  ii",5o 

cont.inlér.  demi-durée a'',8îoo35  =  a'' 4y'48',i3  , 

d  urée  lolile &>>  ,660071  ==  S^  3^-  36*,3C  « 

Uiffér.  deiconi.  oilér,  ui  ini*r. .     .T',Ti3io.i-»''.8îoo36=  i» ^V,a 

c'est  Id  (empa  i]De  le  disqu«eiiiicrd«  ViSi, ut  emploie  pour  eutnr  «ne  M 
quB  du  soleil,  ou  pour  en  sortir. 

Ces  rèinllali  sont  oblsiiiis  en  supposant  les  maufamuau  hurajra  aa|l 
mes.  Si  l'an  veut  atteindre  une  griiude  pnSeîtlon,  il  faudra  calculer  dire 
nient, par  lesTibloi,  let  éléments  géoecnlrique*  dH  deux  «tre«  pom 
divarsi»  époque*  qne  noua  roiioni  de  dëtermÎDer;  pais  on  procédera  1 

velles  valeurs  que  Ton  obtiendra  par  ce  tiouvaau  celcul,  auront  toute  Feu 

ludn  qu'il  sera  passible  d'atteindre  en  ïe  sertani  des  Table*  aatrooomiqi 

De  quoique  manière  que  l'an  ail  opéré,  on  conBatira  chacun  doa  iniU 

menti  boraires,  on  pourra  calculer  pour  cei  minte*  instant*  la  loDgitad 
du  soleil,  *Dn  mourament  faorairo  m',  la  longitude  géocentriqna  Jde  la  p 
nète,  M  latitude  géucenirique  J,  el  sea  mouiamenl*  borait**  géacenlrtq 
met  «en  longitude  elen  latitude.  Dans  oe  *econd  calcul,  noua  onploter 
les  mtiDe*  lettre*  que  lont  k  l'heure  ;  mai*  leura  laleura  oeront  diflmni 
Mainteneut  >1,  pour  le  centre  de  la  terre,  le  conleel  que  noua  coDoidér 
arrliel  l'instant  T',  ce  même  contact,  pour  un  point  quelconque  de  Ui 
face  terrestre,  arrivera  k  un  instant  T' -t- 1' très -peu  diOerentda  premier, 
In  dillérenee  1'  sera  de  l'ordre  de*  parallaie*.  A  ei^t  initanl ,  d'apria  le*  1 
blet  ailroDOmiquea ,  let  coordonnée*  de*  deui  attret,  tui  du  acmtre  da 
terre,  aerool 

l'  +  m'  1'  pour  letoleil  ;    et    /-f-ml',    x-t-ai'  pour  la  planète. 

,x,j-)  leaefletede*  erreun  de*  Table*  aur  cet  di* 

Pour  trantporter  ce*  valeurs  i  la  surface  terrestre,  il  tuflit  d'en  relr* 
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cher  les  v&leun  des  perellszes  de  longitude  et  de  latitude  calculées  par  les 
foroiales  approzimatlfes  que  nous  a^ons  rapportées  pag.  71  du  tome  IV. 
Mous  représenterons  ces  parallaxes  par  a',  i'y  relativemoit  au  soleil,  et  par 
a,  ê  reietirement  &  la  planète ,  de  sorte  que  les  co(»rdonnées  apparentes 
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Pour  le  soleil i'  4-  m' r'  —  «'  4-  x'  —  J' 

Pour  la  planète /-h  ml'    —  «-hx  x-hai' —  ^-4-/. 

Il  semble  qu'il  faudrait  encore  substituer  ces  parallaxes  dans  les  moure- 
ments  horaires  m',  m|  n.  £n  eflet ,  cela  derrait  être  ainsi  à  la  rigueur,  car  les 
mouvements  horaires  ne  peuvent  pas  être  les  mêmes  pour  le  centre  et  pour  la 
surface  de  la  terre.  La  différence  doit  être  de  Tordre  des  parallaxes.  Mais  on 
remarquent  qne  ees  mouvements  horaires  ne  servent  que  pendant  le  très* 
petit  espace  de  temps  t',  qui  est  aussi  de  Tordre  des  parallaxes.  Or ,  à  cause 
de  Pextrèma  petitesse  des  quantités  de  cet  ordre,  on  peut ,  sans  craindre  au- 
euneerronr  sensible,  se  borner  &  leur  première  puissance*  Ainsi,  dans  les 
termes  d^à  multipliés  par  /',  il  suffira  d^employer  les  mouvements  horaires 
ealeolés  poor  le  eeatre  de  la  terre.  Alors  les  coordonnées  apparentes  des  deux 
aatraSi  vae  d^un  point  quelconque  de  la  surface,  se  réduisent  aux  expressions 
qae  mmbs  venons  de  rapporter.  Dans  ces  expressions,  les  parallaxes  a,  ^y 
a'y  i'y  varient  avec  le  temps  et  avec  la  position  de  ^observateur  sur  la  surCsce 
de  la  terre;  mais  les  erreurs  des  Tables  x',  x,  / ,  peuvent  être  supposées  eon- 
staates  pendant  tente  la  durée  du  passage. 

Il  faut  égaleoMnt  prévoir  que  Ton  pourra  se  tromper  quelque  peu  en 
employant  les  demi-diamètres  apparents  tirés  des  Tables.  Supposons  donc 
qv^ftl  en  résulte  une  erreur  d  sur  Is  distance  apparente  des  centres ,  è  Tinstant 
du  contact  que  Ton  observe ,  en  sorte  que  la  véritable  distance  soit  A  -h  ^  an 
lien  de  A  que  nous  avions  d^abord  adopté  dans  notre  premier  calcul. 

Alors  cette  distance  ùk-k-d  pourra  encore  être  regardée  comme  rbypoté- 
Quse  d'an  triangle  rectiligne  rectangle  dont  les  c^tés  seront 

/_-Z'4.(m_w')/'  — («— a')-hx-T'    et    Ji^- ni' -  (<y— ^')  4-7, 

te  qui  donnera 

I  l^V-^[m-ne)  V  —  («-«Q-Hx- x'  |«-h  j  A  -hn*'— (^-^-HJ  J'=(AH-rf)*. 

Cette  équation  déterminerait  t'y  si  les  erreurs  des  Tables  et  celles  des  dia- 
inètres  apparents  étaient  connues.  Généralement  elle  exprime  une  relation 
qui  doit  subsister  entre  ces  diverses  quantités.  Il  n'^est  point  nécessaire  de 
résoudre  éette  équation  rigoureusement;  il  su  (Fit  de  se  borner  aux  premières 
poiasanees  des  quantités  qui  dépendent  des  parallaxes  ou  de  Terreur  dos  Ta- 
bles et  des  diamètres.  De  plus,  il  faut  remarquer  que  Ton  a 

puisque,  par  supposition,  les  quantités  I,  /'  et  i,  ont  été  déterminées  par 
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le«  Tabli»,  de  oinniérc  qne  celle  cDDctiliao  d&l  lieu.  A  la  Térilé,  <«l> 
Bup)>at«  quo  les  domi-diamAtraB  niiparsnU  qui  cnlrcni  Jans  A  (onl  ■cDaibW' 
menl  lei  mSroiM  i  U  lurbce  de  la  lernel  i  aan  centre;  c'en  eo  rlTel  («qui 
■  lieu  paar  Venu»,  Mercure  si  le  aaleil,  i  cauM  do  leur  i;ranil  êloignnifM. 
Avec  CCS  railriclions ,  si  l'on  diivoioppe  lei  carr^  des  polynAmea  que  IVqi* 
lion  préoMrala  reurcrrae ,  en  ae  boraaal  aux  pretnièrei  puitMocca  de*  ft- 

(i-f)|(-- "■).■-(.-.■)+(.— ■)|-<-i| 

■PoA  1\iii  tira 

(i-r)(. -«■)-, 

CeLta  Titeur  doit  âtre  ajoutâo  1  T'  ;  ainsi  T'  -t-  f'  esl  l'initanl  du  conUci  *p- 
pareni  eu  ds  la  ■urFart!. 

Jusqu'ici  POU)  «ïons  compté  le  icinp»  à  partir  d 
comparer  Isa  réaoltala  do  calcul  i  crut  ds  l'obtervalion ,  Il  eat  pla*  taa- 
mode  ol  plua  simple  d'ialrodiiire  dant  noa  Tarmulra  lo  tempa  absolu.  Poir 
eeJa,  nommona  T  ie  lempa  absola  qiio  )'oa  eomptiil  soua  le  premier  mi 
dieu  ,  a  Paria  ,  par  exemple  ,  au  moment  où  la  eunjonetion  apparente,  c 
tuice  par  lea  Tatilea ,  avait  lieu  pour  la  centre  de  la  terre.  Suppoaona  qnsll 
acNl  l'augle  horaire  du  mâridien  de  l'aria  a>oc  celui  où  l'obasmliaD  iW 
faite  ,  cet  angle  horaire  éUat  ciprimé  en  lemps  de  mËme  nalure  que  T',« 
compté  i  partir  du  méridleu  tupérieur  d'occldenl  en  orient 
l'aTona  toujours  fait  daoa  uoa  calcula.  Alora  ,  dana  lo  lieu  de 
leletDpa  absolu  sera  T  — M,  A  rioatnnl  de  In  canjooclion  raei 
terre,  ot  parconaéquenl  Èo  Icmpa  obiolu  du  coïKiul  apparent 

T-U  +  T'-t-C. 
Cette  quMDlitiS  eal  connue  pir  les  obaenaliona.  En  la 
tant  pour  1'  sa  Tnleur,  noua  aurons 

a-T-M+T  + (i_r„.-..i^,. 

Coat  une  équalioB  do  condition  entre  In  quantités  obserTëes  ei 
du  problème. 

Cette  équation  peut  élre  mise  soua  une  forme  encore  plut  aimple.  IW 
cela,  il  Sùiii  ae  reporter  aux  cipresiioni  approchées  dea  parallaxes  de  iMf^ 
tndo  el  de  lalilude,  que  nous  avons  données  dans  la  lame  IV,  pag.  - 
su  (Usent  pour  lecss  actuel,  puisque  noua  nous  bornona  ï  la  pnmièrt  psu> 
lance  des  parallaica.  Or,  on  nommool  L  et  A  la  longitude  cl  U  lalitudeii 
ûnilh,  /'  et  y  la  loii|[ltudc  el  la  lalitudo  deVaslre,  Il  sa  parallaiobc 
laie,  les  ripres&ïona  de  t'  —  P'  ri  de  A  —  A'  que  noue  avions  obleaue 
jiag,  ;i,  SB  Iransfornieiit  dans  celles-ci,  Joui  les  oolalions  aonl  mirui 


I 

IL 
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léeft  à  Papplication  actuel  le  : 

n  cos  Â  sin  (  L  -—  r  ) 

«s  ;. 

cosi' 

^  =  n|8mAcosA'  — co8AginA'eo8(L— /'}|. 

Pour  appliquer  ces  coireeliona  an  aoleil ,  il  font  y  faire  X'  boI  ;  en  géoé* 
rai,  lenn  valeun  ne  seront  paa  les  mèmeB  ponr  le  soleil  et  pour  la  planAte. 
Elles  différeront  par  la  Taleur  numérique  de  la  parallave  II,  et  par  celle  du 
coefficient  de  II ,  qui  dépend  de  la  latitude  et  de  la  longitude  de  chacun  dea 
deux  aatret.  Mais  eea  éléments,  quoique  différents  à  la  rigueur,  le  sont  ex- 
trêmement peu  dans  les  passages  de  Vénus  et  de  Mercure ,  puisque  ces  pla- 
nètes se  projettent  alors  sur  le  disque  du  soleil.  Cette  circonstance,  jointe  k 
la  petitesse  absolue  des  parallaxes,  permet  de  supposer  ces  coefficients  égaux 
entre  eux.  En  effet,  soient  XI a,  n'a',  les  expressions  des  parallaxes  do 
même  dénomination  relatives  aux  deux  astres ,  il  n^entrera  dans  t'  que  leur 
difTérence ,  c*eat-à-dire  W a'  —  Ha,  qui  peut  se  mettre  sous  la  forme 

dont  le  second  terme  devient  négligeable  à  cause  de  la  petitesse  des  facteurs 
n  et  a'  —  a. 

Si  dooe  nous  représentcms  par  P  Vexcèt  de  la  parallaxe  horisontale  de  la 
planète  sur  la  parallaxe  du  soleil,  notre  équation  de  condition  deviendra 

^  (/  —  V){m  —  m')-hXn 

en  supposant 

a'  =  cos  A  sin  (L  —  2')>      &'  =  si»  A. 

Ce  sont  les  valeurs  des  coefficients  de  la  parallaxe  relativement  au  soleil , 
pour  lequel  X'  est  nul.  Les  quantités  A  et  L ,  qui  entrent  dans  ces  expres- 
sions ,  sont  fiiciles  à  calculer  par  les  formules  du  tome  lY,  pag.  76  : 

sin  A  :=  —  sin  ta  coa  D  sin  M  +  cos  «  sin  D , 

,       tang  D  sin  M  +  sin  M  cos  u 

tang  L  =  — 2 . , 

®  cos  M 

dans  lesquelles  D  représentera  la  déclinaison  du  zénith,  ou  la  latitude 
géographique  du  lieu  de  Tobservation ,  M  Pascension  droite  du  sénith,  ou 
Pangle  horaire  du  point  équinoxial  réduit  en  degrés ,  et  en6n  à»  Pobliquicé 
de  Pécliptique. 

Si  Pon  regarde  comme  connue  la  longitude  M  du  lieu  de  Pobservation, 
relativement  au  premier  méridien,  Péqoation  (1)  ne  contiendra  que  quatre 
inconnues  distinctes,  savoir  : 

P,    «  — x*,    X    «*    d, 

c^cst-à-dire  la  différence  des  parallaxes,  les  erreurs  des  Tables  et  celles  des 
demi-diamètres  apparents  de  Vénus  et  du  soleil. 


5tO  MTBOHOME 

MaU  la  tlolerniiiuillun  onclc  J«  lungiludM  nt  ono  obose  ai  dididle,  qi 
l'on  auni  bien  i-Hronicni  dci  fnlitun  iln  M  qur  l'an  pniw*  cnitiluirMr  i^  lod 
puurance  ;  ol  les  Rrrinir*  que  l'on  pourrait  eaDiniiitIr''  lur  f  «t  ^If-mnni  jctri 
lurafent   lonjoura   beaucoup   il'inecrlltudft  (ur  la  *iile>ir  P,   qoi ,  par  el 
même  ,  Mt  extrême  mon  I  pelilo.  l.D  mloux  tcnil  dona  <ie  «.'an   n-ndre  ia 
pemiaiit.  Ceil  cb  qui  arrirera,  ■!  l'ou  ob«rta  lian*  un   otAma  lia 
comnieDwiDeDl  et  la  lin  du  pauaga;  ear.  ninn,  la  valeur  ila  H  mt*  c«r 
Dément  la  mame  clana  les  ileui  eu.  Pour  Jé>«lopper  mllo  coiobinai 
i'uiie  maolËra  limple,  noua  torûl» 


A=  - 


('-'') 


A  et  B  aeront  dei  cooDiclenta  facilaa  ï  calcular  pour  chacnna  dm  phaaa 
quo  l'on  loudra  cantid^rer)  el  en  diilingiiant  par  dtt,  »tmni  les  quiollta 
qui  ciun{>cut  d'une  pluie  t  une  autre,  noua  aurons  ; 

pbaae.      H' =  T  -  M +T' -i-  A' 1  «■  p  _(,  -  i*)  j-t- B- [  »'p— ,jj-î-ii 

pha.e       H-  =  T-M-.-T"  +  A']  a'p  _(x- i-)  J-i-B- J  6'P-r[  +  5^ 

Si  nnua  relranohen*  eei  deux  ëquatioas  l'une  de  l'autre  ,  la  longitude  H' 
du  lien  de  l'oi»cr*fltlon  dliparitlra,  et  l'on  aurs 

IH'-H'=T*-T'+Î  A'-'  +  B'*'— 4'«'— B'»'1p 

Pour  ponnotr  appliquer  cetla  rormule  arec  idraté,  eraminona  l«<  di- 
Tenea  jnconnueB  qu'elle  renferme,  et  Toyana  junqu'ii  i{ual  point  dlla 
aonl  jndépciidantea  let  unes  des  aulrci.  D'abord,  >i  nous  examinons  tt  H 
X,  qui  >Dul  leB  erreurs  do  ta  dlitance  apparente  emplojce  dana  le  rilul 
pour  l'inalinl  du  contact,  loi  valeurs  eu  seront  dillérentcs ,  l'jl  s'aeil  d'aï 
oonlaol  intérieur  ou  extérieur;  car,  eu  nommant  i'  et  v'  lot  erreura  quel'aa 
commel   dana  l'éialualiDn   dea  demi-diamètret  apparents   du   tolail  et  dt 


^  I  ialérieur* rf=j'  — w". 

Ainsi,  qneli  que  soient  le  nombre  el  l'espace  dos  phases  qua  Ton  compati, 
Ivs  erreurs  J3  la  dis  lance  apporente  dos  centres,  représenlf^a  par  d',  ^,^» 
n'inlroduironl  jnrnni.i  que  Ici  deux  iuconnuo»  diilineies  i'  cl  v'. 

Oa  peut  reourquer  autti  que  la  loogitudu  M  du  lieu  titt  l'a  ha  ai  latiw 
entra  encore  Implicitement  dans  laa  coelBoianla  dea  pMMlUua  a',k',a',f  J 
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car,  pour  ealenler  eat  eoeffieieiits ,  il  faiil  comialtre  rotcenaion  droiiodu 
ifoith  do  lieu  de  robterralion  k  Pin^uiiit  do  la  phase  quo  Ton  coniidère: 
eelte  akcemion  droite  est  égale  à  Tangle  horaire  du  soleil  qui  est  obsenré, 
pins  à  rascension  droite  de  cet  astre ,  qu^il  faut  déduire  des  Tables  par  le 
calecd.  Cela  exige  done  qne  Tob  eonnaîsse  la  loogilude  du  lieu  relatlTemeut 
au  méridien  pour  lequel  les  Tables  sont  construit^.  Mais  on  éludera  oette 
difficulté,  en  remarquant  que  les  instants  des  mémos  contacts  obsenrés  en 
différents  lieux  diffèrent  trés-peu  les  uns  des  autres  et  de  Finstanl  ealeulé 
pour  le  centre  de  la  terre;  car  la  différence  est  de  Tordre  dos  parallaxes. 
Pendant  ce  court  espace  de  temps,  le  mouTement  du  soleil  n^est  que  de 
quelques  secondes  de  degré ,  et  une  si  petite  quantité  n^a  qu^une  influence 
insensible  sur  le  calcul  des  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude.  On  pourra 
donc,  dans  les  calculs  de  a',a''fb'yb''y  prendre  pour  l'ascension  droite  du 
soleil  celle  que  les  Tables  indiquent  pour  Tinstant  du  contact  analogue  vu 
du  centre  de  la  terre.  Alors,  Pascension  droite  du  zénith  de  chaque  lieu  sera 
égale  à  cette  quantité  constante  augmentée  de  Tunglo  horaire  du  soleil  à 
TinsUnt  de  Tobserfation  ;  de  sorte  que  le  calcul  des  coefRcients  a', a",!»',  b" 
_  devient  indépendant  de  la  connaissance  de  la  longitude  des  lieux. 

Je  dois  même  Csire  remarquer  que  cette  manière  d*opérer  derient  néces- 
saire pour  conserTor  le  degré  d^approximation  que  nous  avons  jusquMci  em- 
ployé; car,  puisque  nous  sommes  bornés  à  la  première  puissance  des  pa- 
fillaxea,  nous  devons,  dans  le  calcul  des  coefficients  a',  a",  h'^  &'',  supposer  les 
parallaxes  nulles ,  puisque  ces  coefficients  sont  déjà  multipliés  par  la  dif- 
férence P  des  parallaxes. 
En  résumant  ces  considérations ,  on  voit  qne  Téquation  précédente 

ÎH"— H'rsT'-T'-l- j  A-'a^H-B"»"- A'fl'- B'è' I  P 
-.(A--A')(x-x')-(B--B')T-h^-|r^»''-2-|-^ 

>%e  contiendra  en  tout  que  cinq  inconnues  distinctes,  savoir  :  lea  erreurs  des 
Tables  en  longitude  et  latitude,  celles  des  demi-diamètres,  et  la  différence  P 
des  parallaxes  des  deux  astres.  Cinq  durées  entières  ainsi  observées  suffi- 
ront donc  pour  déterminer  toutes  les  inconnues. 

Tel  est  renoncé  le  plus  général  de  la  méthode.  Mais,  dans  Papplication , 
le  but  principal  qu^on  se  propose  est  de  déterminer  la  différence  P  des  pa- 
i^llaxes.  Il  faut  donc  faire  concourir  le  plus  grand  nombre  d^observations 
|H»aaibic  à  la  roehercbe  de  cet  élément,  en  écartant  avec  le  plus  grand  soin 
k>at6a  Ica  causes  d^erreur  qui  pourraient  Taltérer.  Pour  cela,  il  faut  tâcher 
io  te  rendre  indépendante  des  autres  inconnues  du  problème.  Or,  on  y  par- 
viendra, en  comparant  deux  à  deux  les  intervalles  des  mêmes  contacts  obser- 
réa  CD  diflTérents  lieux  ;  car,  alors,  les  coefficients  qui  multiplient  les  erreurs 
il«s  Tables  et  celles  des  demi-diamètres,  seront  les  mômes  dans  les  deux 
obecrrations  comparées ,  et  par  conséquent  les  termes  dus  à  ces  erreurs 
disparaîtront  de  la  dilEérenee  de  ces  deux  équations. 


Soppotom  doue  qvm  Ton  se  borne  à  des  oompaniMMM  d«  eeOe  cspc  « 
Alon  les  quantités  T',  T*,  k'^  A*,  B',  B'  mtodi  les  mêmes  d«iw  toal^  U^ 
équations  que  Ton  pourra  former^  puisque  ces  quantités  se  rapporto-x 
ani  instants  des  roteies  phases  calculées  pour  le  centre  de  la  tem;  mx 
les  eoeflieienu  c'y  a',  h\  h' y  des  parallaxes ,  et  les  instaoU  observés  fl'fl' 
seront  différents.  Ne  considérons  d'abord  que  deux  lieux  d^obscrvatioa ,  >: 
désignons  par  des  accents  inflericors  les  quantités  qui  répondent  à  celai  fc 
a  TQ  le  dernier  le  phénomène  $  alors  la  différence  des  deux  équatiom 
donnera 

H»— H'-(B^  —  H,)ssj  A'a'-hB'*»  — A'a'— B'*'|P 

—  I  A^a^H-B"*^— A'fl,-B'»,J  P. 

Cette  équstion  no  contient  plus  d'autre  inconnue  que  la  différence  P  d« 
parallaxes,  et  Ton  en  tire 


P  = 


A''(«*--^)-+-B'(*'-è^)-A'(-'-.«,)-B'C*'-*, 


Par  ce  moyen,  on  trouTcra  isolément  la  différence  des  parallaxes.  O 
diaprés  la  connaissance  du  mooTement  de  la  planète  dans  son  orbite.  • 
peut  calculer  pour  un  instant  quelconque  le  rapport  des  distances  de  '. 
planète  et  du  soleil  à  la  terre.  Ce  rapport  est  justement  inverse  de  celui  ' 
leurs  parallaxes.  De  cette  manière,  on  connaîtra  le  rapport  des  paralLu'- 
d*sprès  la  théorie  du  mouvement  des  planètes,  et  leur  différMice  diaprés  •-^ 
observations  du  passage  sur  le  disque  du  soleil.  On  pourra  donc  détennii^ 
chacune  des  parallaxes  séparément. 

Pour  donner  uo  exemple  numérique  de  Tusage  de  ces  formules ,  j«  ^^ 
les  appliquer  aux  observations  réellement  faites  du  passage  de  Vest: 
en  1769. 

La  première  chose  à  faire,  c^est  de  calcoler  la  valeur  des  coeffieiait»  i  \ 
et  B  pour  les  diverses  idiasas  de  l'éclipsé,  c^est-àdire  pour  les  cost» 
intérieurs  et  extérieurs.  Or,  on  a  en  général 

A-— ilLL__ 


B  = 


(i_r)(«  — «'j-t-i» 


11  ne  faut  quVf  mettre  pour  m  —  m\  a,  les  mouvements  horaires  relata, 
pour  I  —  2'  la  différence  des  longitudes,  et  pour  X  la  latitude  de  la  plaeet'i 
l^instant  de  la  phase  que  Ton  veut  considérer.  Par  exemple,  lors  du  preaif 
contact  intérieur,  nous  avons  trouve' 

nous  avions  de  plus 
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Aree  ees  donnéM ,  on  trouTe  d'abord 

i  :;=  H-  603",  5  H-  m  =  7 1  o",  78. 

Le  nombre  623*,  5o  est  la  latitude  géocentrique  de  la  planète  h  Pinstant 
do  la  eonjonctioB.  De  là  on  tire 

A'-  '  ^  _        ' 

"■  ;«    "■      281,508' 


m  —  m'-f- 


B'  = 


;.A  I 


/— r         aio,49i 


Ces  valeurs,  de  même  que  tous  les  autres  termes  de  Téquation ,  sont 
caleulées  en  prenant  llieure  sexagésimole  pour  unité  de  temps  ;  mais  dans 
les  applications ,  il  sera  plus  commode  de  réduire  toutes  les  époques  obser- 
▼ées  en  secondes  de  temps  :  ce  qui  se  réduit  h  multiplier  tous  les  termes 
de  réquation  (1)  par  36oo,  nombre  de  secondes  que  contient  riicnro  sexagé- 
simale. En  adoptant  cette  convention,  comme  nous  le  ferons  toujours  par 
la  snite,  nous  devons  multiplier  aussi  par  36oo  les  valeurs  précédentes  de 
A'  et  de  F,  ce  qui  donne  : 

prwnler  eontaet  intérienr A'  =  —  12,7872,    B'  =  -^  1 5, 6186. 

En  opérant  de  la  même  manière  pour  le  contact  intérieur  de  la  6n  de 
TédipaOy  et  désignant  par  deux  accents  les  quantités  qui  s^y  rapportent , 
nous  aurons  d^abord 

1*'  =-♦-  3fc,ai44o6,     /  -  /'=  (m  -  m')  1»=:  -  764%836, 
111*=--  iii*,7i  ;        >  =-4-623',5o—  ii4''>7>  =-»-5o8'',79, 

ce  qui  donne,  en  multipliant  A'  et  B*  par  36oo ,  pour  réduire  le  temps  en 
secondes, 

A^sï—  16,8067,       B''  =  -Mi,i8o3. 

Enfin ,  on  désignant  par  trois  accents  le  dernier  contact  extérieur  lors  de 
la  sortie ,  on  aura 

r  =  4-  3*»,  5ÎI7774,       /  -  /' =  (m  -  m')  !•=  -  aSg^BpS, 
iii»  =  —  Ia5^8^,        ;  =H-623%5o  -  Ia5^893  = -1-497% 61, 

ce  qui  donne,  en  exprimant  A*^  et  B'^  comme  tout  à  Theure, 

A-'zr- 16,6067,        B'-  =  -t-9.84474- 

Les  eoeflfieienta  A  et  B  se  calculent,  comme  on  voit ,  diaprés  des  données 
tirées  des  Tables.  Il  n^en  est  pas  ainsi  des  coeflTicienU  a  eib,  qui  multi- 
plient les  parallaxes  de  longitude  et  do  latitude  :  ceux-ci  dépendent  de  la 
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Idlllitde  Ju  lieu  et  Ju  l'bvuru  dr  l'oliig 
derniËrei.  J'ai  nuni  dans  le  tableau  ii 
Le  lem|i>  est  c«inpl>!  dans  c]i3<jiio  lici 
d'ariont  vit  occident  de  o  u  34  lieiircs  » 


■liuti  :  il  lùul  clvnv  recoutir  i  n^ 
vsnl  collai  doul  nous  TiTons  ns^ 
1  partir  du  mciidicn  supérieur,  « 
nnisimalu. 


Dcrniur  Eonlucl  exlér,. 


CsjaniibourB 

CsJBnebouri; 

T*lli 


{  -17,^8  55  A 


1     ■"-44-    4     (  Gnoi, 
Solinla, 

l  I 


(Jes  oljseri'nlion»  so  rappuricnl  nui  ijeui  conlscts  i|iic  nous  monidai- 
11111-5  par  un  <a  pnr  lroi«  acccnla.  La  iircmïfro  tliosc  ï  fnirn,  c'csl  de  calculH 
Ivi  lungituilci  cl  let  aieciiiions  drollw  du  ïolcil  oui  iusLatiM  ds  on  dcu 
ïODtarli  vus  >lu  centra  de  la  larte.  l'our  cela  nout  admetuxini ,  a>ce  Uicnii 
Duutjouri  qu'il  T'iniUnt  de  In  eonjonellon  lu  lancitudo  étaîl,  anivaDt  In 
Tableii,  ■jV' tii' Sj'  tint  un  moiivament  liorairo  ejjil  ï  i43',5o.  D'aprèt  tda, 
on  Iromo  nu'iiu<  inilanll  du  prcmiui  cl  du  dorniur  conlael  vu*  ilu  icnlrr 

pramler  conlael I'  =  ^J'ii'  \o', 

dernier  contact r  =  73''35'5;". 

lie  là,  avec  l'obliquité  de  l'cclipliquo  33°38'i'',  on  irouic  lei  ralnn 

premier  conlael (n)'  =7i<ii7'iG", 

dernier  eonlacl (a)"'  =  71°  la'  ÎG". 

Ajoutant  à  ces  aiccDîioni  droilSB  Ica  anj>ln  liuraîm  du  soleil  obicrtci 
dam  Im  deux  li^ui  et  conTertis  en  dâQrés  do  I  cquateur,  on  aura  lei  asein- 
■ioiii  droite!  M',  H',  du  lénilh  de  cet  lioui  aui  inilanU  des  obterTatian», 
l«urd  vatcura  «eront  : 


M'  = 


S' 46', 


'^     '         ^'       i  dernier  contaet M"=3o5"ii/  0*. 


I  premier  conlael M'  =   S-j"  58'  if>', 

(  dernier  conliet M*=  laS^iVÎG'- 
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Quant  aux  décliaaisons  du  zénith,  ce  sont  les  latitudes  géographiques  elles- 
'mémes.  Mais^  pour  a?oir  égard  à  relliptîcité  do  la  terre,  Il  faut  compter  ces 
latitudes  à  partir  du  zénith  elliptique,  c*est«à-dire  en  retrancher  Tangle  da 
rayon  de  Tellipsuide  a?ec  la  Terticalo.  Cet  angle,  calculé  par  les  formules 
données  pag.  2^8  et  4^3  du  tome  III,  se  trouve  de  8'4^''  pour  Cajanebonrg, 
et  de  6^^y  pour  Talti.  En  retranchant  ces  quantités  des  valeurs  données 
dans  la  page  précédente  pour  les  latitudes  géographiques  de  ces  deux  lieux^ 
on  troore  : 

Cajancbourg. . .     £>'=!>•=  64<>  4' 45, 

Taïti D'=  0"  =  —  lyOM'Ba". 

Il  faut  mettre  le  signe  —  à  la  latitude  de  Taîti,  parce  qu^elle  est  australe. 
Avec  ces  4lonnée8  on  peut  calculer  la  longitude  et  la  latitude  du  zénith  des 
deux  lieux  relativement  aux  instants  des  observations;  et  en  les  représen- 
tant par  L  et  A,  comme  nous  Tavons  fait,  on  trouve  : 


Cajanebourg. . 

Taïti 

De  là  on  tire  : 

Cajanebourg. . 


PaSMIEa  CONTACT. 

i  A'=      66*35'  o\ 
I  A'=±-3o''3o'53% 

PRIMIEa  CONTACT. 

i  a' =^0.396067, 

\  b'  =  +  0,917639, 

P&BmtR  C02CTACT. 


DBBMEa  CONTACT. 

ir=.     60  59' 40% 

Ar=      760  1 5'  o*. 

L"'=    132044' i4*, 

A'^  =  -  35«45'i6». 

DEaUIER  CONTACT. 

fl«»=i  — o,o33d72, 
&'*=-♦- 0,967046. 

DERNien  CONTACT» 


Tafli 


{  «,=  —  0,600671,  <'iv=  +  c,6966i7, 

\  b,=z-*-  0,507729,  *«r  =  —  o,5843o8. 

Avec  ces  résultats  et  les  valeurs  de  A'  et  do  A'',  00  formera  le  dénomina'» 
leur  de  P,  qui  sera 

A* (il*—  a^) H-  B*  (&•  —  &i^;  -  A'  (a'  -  a,)-^B'{b'  —  b,)  =  -f- 65,72916. 

De  plus,  les  époqnes  des  contacts  observes  étant  réduites  en  secondes  de 
temps,  donnent 

H*'-H'-(H^-H,)=i4i6. 
En  divisant  cette  dernière  quantité  par  la  précédente,  on  aura 

65,7'296-2  '  ' 

Ccst  rcxcès  de  la  parallaxe  do  Vénus  sur  celle  du  soleil  exprimé  en  se- 
condes de  degrés;  et  Ton  voit  maîntcnani  combien  cette  manière  de  !'ob« 
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ii6  ksrttovomt 

inireM  eMoletcar,  i  eiutr  du  Ji^noniintlciir  6i,-]3,  Il  fauilrail 
le6!)',7Ïon  lumps 

MainlFnanl  il  Taiil  M*oir  iin'vn  prenam  pour  unili^  le  ilcDli  gi 
'orbe  leneslre,  la  JÎ!ilDn<«  du  soleil  h  l»  tierce,  à  l'époque  do  ces  cl 
lons,ûUil  i,oiSi5,  scion  le*  Tables  ;  pl  la  diitanee  di:  V^niU  Bn  mU     '^ 
ipriin^  on  pnrliee  de  la  même  mesurp,  élaît  11,71619.  Noua  a*4Mpl 
l'aillniin  que  cm  rapports  peuvent  >e  déduire  des  observalion 
cmrnl   de  la  plnnAle  ol  itu   Eolcil,  sans  auoutie  bypolb^c  sur  11  nlM 
bsolno  dP!  parallaiei,  en  lorle  que  l'usage  qnc  nous  alloi»  ei 
lique  aucun  cercle  ricicui.  Gr,  i  l'iniUnt  du  postaee,  Vénut  tUat,  i  (M 
«u  près,  sur  la  mdnie  i%nc  droite  qui  joiDI  la  terre  et  le  lolejl,  i 
ue  sa  dialance  h  In  lerre  élait  ^gale  ii 


du  "oi'te  qu'fn  nommant /i  «a  parallaie  et  /•'  celle  du  soleil,  comm»  o 
pDrnlIaiics  doirrnl  Pire  n^ciproqnes  aiiK  diitmiees,  op  aura 

Nous  rononi.  de  Irau'er 

Ces  deux  rquatioiis  nhinies  dcterniinml  léparémenl  les  deu^  panlkiei 
p  =  3o',n4g,    />'  =  8',53»t. 

Comme  In  derniire  est  surtout  celle  qui  nona  ïnléresse,  je  feraî  rcmanta 
qu'elle  osl  donniïo  de  eelte  manière  : 

d'où  l'on  ïoiL  q»e  k»  erreurs  qui  pourraient  anecicr  la  diCTérenee  des  pa 
rallucs  ■'airaililiisenl  dans  le  rapport  de  s  J  à  i,  en  passant  dans  la  vilcui 
de  p'  ;  et  en  mpprochnni  ce  résullnl  de  ce  que  nous  aroni  dit  1011I  h  ThniTt 
rriaiifemenl  ï  P,  dd  loii  qu'il  faudrait  une  erreur  de  164  lecoudes  de  Icinpt 
sur  les  iliHerences  ilcs  durée*  ubsert^es,  pour  produire  une  erreur  d'ant 
seconde  sur  lu  parallaxe  du  soleil. 

L*  parallaie  b',57?i  eal  reislive  Ii  Is  (lislanco  oâ  se  trouvaille  tolein 
l'époque  des  oheervalions.  Pour  la  ramener  i  la  distance  moyenoe  qne  noui 
irons  prise  pour  unité,  il  faut  la  mulliplier  par  le  rapport  inrerae  de  ta 
dittanecs,  c'est  n-ilirc  par  — — '■ — ■  Celle  opérotinn  lui  ajoute  o',t-><fi; 
ainti  le  réaultai  du  ces  calcul*  donne  8*,7ot;  po)*r,la  |MirBl|ate  du  taleil 
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Celte  parallaxe  et  celle  de  la  planète  étant  connuei,  on  peut  les  aub- 
tituer  daua  Téquation  générale  (i),  et  alors  les  comparaisons  des  contacts 
orrespondants  donneront  les  différences  de  longitude  des  lieux  où  le 
»hénomène  a  été  observé.  On  peut  aussi,  en  combinant  ces  comparaisons, 
létermioer  Iqs  erreurs  des  Tables  et  des  demi-diamètres.  Ce  que  nous  avons 
lit  suffira  pour  qu^on  puisse  effectuer  ces  déterminations,  qui  n^ont  aucune 
lifiicullc. 

Tout  ce  que  nous  venons  de  dire  relativement  aux  passages  de  Vénus  sur 
e  disque  du  soleil,  s^applique  également  à  ceux  do  Mercure,  à  cela  près 
|ae  ces  derniers  ne  peuvent  pas  servir  avec  sûreté  pour  déterminer  la  parai- 
axe  du  soleil,  parce  que  Mercure  étant  beaucoup  plus  près  dé  cet  astre  que 
^énos,  la  différence  des  durées  des  passages  est  beaucoup  moindre  entre  les 
lifférents  lieux. 

EnÛn,  comme  ces  astres,  dans  leur  passage  sur  le  soleil,  ont  une  très- 
petite  latitude,  ces  observations  peuvent  servir  utilement  pour  corriger  le 
lieu  du  nœud  de  leur  orbite;  mab  cette  application,  d^aillcurs  facile,  serait 
trop  longue  pour  trouver  place  ici. 
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NOTE   11. 

Sur  l'usage  des  Tables  abrégées  pour  le  calcul  des 

équinoxes  et  des  solstices, 

i.  J^ai  annoncé  dans  le  iV*  volume,  pag.  5^3,  que  j^insérerais,  à  la  fin  de 
cet  otiTrage ,  des  Tables  abrégées  qui ,  par  un  calcul  arithmétique  très- 
court  y  donnent  spécialement  les  dates  des  équinoies  et  des  solstices ,  dans 
des  limites  d'erreur  d^un  petit  nombre  do  minutes,  jusqu'à  4o  siècles  avant 
Père  chrétienne  et  jusqu^h  ao  siècles  après  cette  ère ,  ce  qui  satisfait  &  tous 
les  besoins  qu^on  en  peut  avoir  pour  des  recherches  historiques.  Je  remplis 
ma  promesse.  Ces  Tables,  ainsi  que  je  Tai  déjà  dit ,  ont  été  construites  par 
M.  Largeteau  :  pour  en  bien  faire  comprendre  Tusage,  je  les  fais  précéder 
irczplications  cld^excmplcs,  quej^cxtrais  presque  textuellement  du  Mémoire 
«le  l'auteur ('*). 

S.  Les  Tables  étant  surtout  destinées  à  la  supputation  des  temps  anciens, 
les  dates,  qui  serrent  d'arguments,  sont  exprimées  en  années  de  la  période 
julienne,  à  laquelle  on  a  Tbabitude  de  comparer  les  divers  calendriers,  et 
dont  rétendue  dépasse  les  plus  anciennes  époques  historiques.  L'origine  des 
années  de  cette  période  coïncide ,  dans  toute  l'étendue  des  Tables ,  avec  celle 
des  années  du  calendrier  julien,  en  sorte  que  si  l'on  veut  calculer  un  solstice 
ou  an  équinoxo  postérieur  au  4  octobre  i583,  il  faudra  ajouter,  au  résultat 
donné  par  les  Tables,  le  nombre  de  jours  exprimant  la  différence  entre  les 
liâtes  julienne  et  grégorienne. 

Los  heures  sont  comptées  do  o  à  'i!\  à  partir  de  minuit  au  méridien  de 
l'aris. 

La  Table  I  contient  des  dates  telles  que  celles-ci  : 

mars  6oJ5i**5o"'46'- 
Cette  manière  de  Pexprimcr  est  Téquivalent  de  la  suivante  : 

le  29  avril  à  5**  5o™  4^*  » 
de  même 

juipGaJ  I*»  19*"  14* 


,•;   .Iddiliuiii  à  la  Connitiftanci"   dct    J'rmps    poui    iH.|-     —  lUemon.'S  Jr  l'Jcuiiémir  i/i  > 
Surfuc,  lome  XXII. 


La  priimlire  Cormo  u  été  adaptée  pour  la  coctiuulli  des  eipreulOM. 

La  pramièreiliobeï  fairoBUol  iIb  >d  lerïir  des  Tables,  c'est  de  coriTfnir    1 
iino  dïM  julienne  propoteu  en  année  do  Ja  période  julienne  i  voici  11  (*|hi 
tuiTreà  cet  égard  : 

Si  Tannée  propoiée  eit  pasldrîeure  à  Vin  chr^tleane,  ajoute!  47i3  '« 
nombre  qui  oiprime  l'annea  proposée,  et  vous  aarei  l'année  corresponduie 
de  la  pÀriode  julienne. 

Si  l'année  prupoiec  eat  anlérieure  ii  l'ère  cbrélienne,  retranebei  de  471Ï 
le  nombre  qui  eiprirae  cette  année,  le  reite  désignera  l'année  correipoodulf 
Je  la  période  julienne  ,  en  suppaiaol  que  lee  année*  aolérieiiret  ï  l'Ère  cbié- 
tienne  Boni  eompléei  aelon  l'usage  de*  attrononie*. 

Si  la  date  proposée,  et  antérieure  b  l'are  cbrélienne,  était  eiprimce  lu- 
•Aut  l'uïage  des  cbronologistet ,  c'est  du  J714  qn'îl  faudrait  retranclm  It 
nombre  exprimant  celle  date. 

3-  Les  Tables  des  équinoiua  ei  des  «olstiers  tant  dispoiéia  d'une  maniât 
tout  IMt  semblable;  chaque  Table  I  se  compose  de  quanllléi  contUnto, 
dont  II  but  retrancher  les  nombres  obtenus  ï  l'aide  de  la  Table  II,  quaotiUt 
conslanlM  que  l'on  choisit  selon  que  l'année  proposée  est  bissextile,  ou  U 
piemièro,  ta  deuiième,  la  troisième  apr^  la  biisexlila.  Four  connaître  la  u- 
raclèredecclleiauéerapportceàla  période  julïeuno,  djiinei  par  4  >e  nom. 
bre  eiprimé  par  les  deui  derniers  chifl'reB  (i  droite)  de  celui  qui  d^igoe 
l'anncB  proposé*  :  si  le  restu  de  la  ditlsioa  est  i,  ou  si  le  uombre  est  de  li 
iorme  4  "  ->~  >>  l'année  propwée  est  bisaexille  ;  st  le  reste  de  la  division  est  i, 
l'annce  proposée  est  la  première  après  la  bisseilîlei  si  le  reste  eu  3,  t'ann<« 
usl  la  deuiiéme  après  la  bîsaeilile ;  enfin,  si  la  difisloo  par  4»  tait  eucte- 
ment,  ou  ai  le  nombre,  qui  exprime  l'année,  «at  de  la  forma  4">  rauwe 
proposée  est  la  troisième  aprèi  la  bissextile. 

4.  Dana  chaque  Table  II  on  trouie  deux  nombres,  D  et  J.  La  premier  Go^ 
respand  aux  années  séculaires  de  la  période  julienne ,  et  se  prend  arec  cet 
anniies  séculaires  comme  argument  ;  te  second  ,  ou  le  nombre  i ,  conrient  à 
toutes  les  années  comprises  entre  deux  années  séoulalrei  consécnlfTes,  et 
doit  être  multi|jlic  par  le  nomhre  dont  l'anuée  proposée  surpasse  l'année  sé- 
culaire qui  la  précède  immédiatement.  Le  produit  ainsi  obtean,  eiprlmsBl 
des  secondes ,  doit  être  conierti  en  heures  ,  minutes  et  secondes ,  et  ajonte 
au  nombre  D.  La  somme  est  ensuite  retranchée  de  U  qusDlite  eonstanle 
donnée  par  la  Table  1,  et  le  reste  est  la  dalo  du  solstice  ou  do  l'équlnoie 
demandé. 

K.  Ezempte  du  calcul  pour  les  èquinoies  et  les  solstices  de  l'an  —  177g 
Hitronomique,  ou  de  l'an  igïj  de  la  période  julienne. 
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Calcul  de  Véquinoxe  vernal. 

L^année  agS}  «ti  comprise  entre  les  annéai  sécolaîres  2900  el  3ooo.  Elle 
surpasse  la  première  de  34;  34  Mt  donc  le  nombre  par  lequel  il  faut  multi- 
plier la  valeur  de  i  oorrespondante  à  rinterralle  compris  entre  les  années 
séculaires  conséeulives  agoo  et  Sooo.  La  Table  11,  équinoxe  vernal,  donne 

$  =  688»^9, 
Mn  nombre  entier 

34 .688»,39  =  a34o5»  =  6*»  3o~  5». 

On  peut  se  diqienser  de  faire  les  deux  divisions  par  60 ,  en  recourant  à  la 
Table  111 ,  qui  donne  les  conversions  partielles  comme  il  suit  : 

aoooo*  =  S'»  33"»  ao» 
3ooo  =r      5o  .    o 
400  =       6 .  40 
5  =  5 


Somme    =«  6. 3o.    5 

Le  produit  de  i  par  34  doit  être  ajodté  à  la  valeur  de  D  donnée  par  la  Ta- 
ble II  sur  la  même  ligne  que  2900. 

D=a3i   &^ib^  g» 
34  J=         6.  3o  .    5 


Somme    =  a3.  la.  4^  •  i4 

L*année  proposée  étant  la  première  après  la  bisseitilo,  on  doit  prendre 
dans  la  Table  1  la  quantité  constante mars  6oi  1 1 '^  5o*°  4^* 

Ketrancber  la  somme -a3.  la .  45  .  14 


Le  reste  =  mars  36.a3 .    5  .  3a 
=avril     5.^3 .    5.  3a 

Telle  est  la  date  demandée  de  Téquinoxe  vernal  en  Pan  —  1779  (astro- 
nomique). 

Calcul  du  solstice  d'été, 

La  valeur  de  S  corretpondante  à  Pintervalle  compris  entre  les  années  sécu- 
laires 3900  et  3ooo  est  684'4o. 

34  J  =  23270»  =  6*>  27™  5o'. 


Totito  1 ,  iiiiBnlil6  cimstaDM  :  juin      6t .  i3.  ii) . 


.=  J«l«  ili^  l'i'quiiiaxD  d'antomno  en  1' 


Calcul  du  talilice  iCliivcr. 
Tjbtc  tl  . .    1900 îoon  ,    .  .«  =  Gij",l 

Arj;uniGnt3i)oo. . .    D^3ii    n,  5!i  .    •. 


Uliruruncn=jain      3y,  6.    3  .  îiS 

=  i l     0-  S.   5.i5 

=  ilale  du  lolMlun  A'iM  en  l'an  —  i^tq  (atlrODooiique) 

Calcul  tic  l'équînoxc  il'aalomne. 

Tublull,.      ii)ao...3iioQ  .    ...J=r»9',j8 

\rj;uniiMil  ?()r)o. .      D=;i^3i.ifi     iH 

Sonmii  =30.  3.    1  .  34 
C'intlanw  =  HCptembre       58.  it .    1.    4 


SoaiDia='ii.  fî.  .'(3  .  iS 
Tiiblo  I,  coniunlc  =  décembre      S(i.3u.  5j  .  3i 

[>iiri;reni:e=:déceiubr<:       35. 14    i3  .  i3 
=  an-..;8Spn.Ur        4  "i-  -^  ■ '■'■ 
^(lalu  du  toIsliccU'hitcre»  l'an—  1778  (aïlr«namiquc 
Pans  ce  dernier  cumpic  le  wlaiice  d'hiver  se  irouvc  rc 
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cernent  de  Tannée  qui  suit  celle  que  Ton  a  d^abord  considérée.  Si  l^on  veut  la 
date  du  soiiticc  d'hiver  de  Tannée  —  1779 ,  il  faut  faire  le  calcul  pour  Taniiéc 
39^3  de  la  période  julienne. 

6.  Les  cquinoxei  et  les  solstices,  calculés  avec  les  Tables  abrégées,  ne  peu- 
vent pas  différer  de  plus  do  i5  minutes  de  ceux  que  donnerait  le  calcul  com- 
plet de  lieux  du  soleil  fait  avec  les  Tables  de  Delambre,  et  en  adoptant  les 
formules  de  prccession  do  la  Mécanique  céleste. 
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ASTKOHOMIE 

Équinoxe  vernal. 
TABLE  I. 


année  bissextile mare 

i'*  année  aprèi  la  bissextile 

a*  année  après  la  bissextile 

3*  année  après  la  bissextile 


j     k    .  . 

60.  SSo^b 

60.11. 5o^ 

60.17.50  .|6 
6o.23.5o.^î 


TABLE  n.  —  Argument  :  année  de  k  période  juliemie. 


Avatis. 


700 

800 

900 

1000 

1100 

1200 

i3oo 
1400 
i5oo 
1600 
1700 
1800 
1900 

3000 
tlIOO 

aaoo 
a3oo 
2400 
25oo 
2600 
2700 
2800 
3900 
3ooo 
3ioo 

3lOO 

33oo 
3400 
3rHK) 
3(Soo 
3700 


I 


j  b  »  • 
5.14.4^.44 
6.10.  2.43 

7.  5.19.57 

8.  0.37.24 
8.19.54.58 
9.15.12.36 

10. 10. 3o. 14 

11.  5.47  46 

12.  I.  5.  9 

12.20.22. 19 
l3. 15.39. II 
14*10.55.41 

i5.  6. II. 46 

iG.  I.!17.3I 
16. QO. 42.13 

17.15.56.47 
18. 11. 10. 3o 

19.  6.'j3.a8 

20.  1.35.39 
20.20.46.57 
21.15.57.30 

32.11.    6.45 

23.  6.i5.  9 

2{.    1.32.28 

34-20.28.39 
35.15.33.39 
26.10.37.36 
37.  5.39.57 
28.  0.41  *  9 
28.19.41.  I 
39.1',  39.39 


pour  I  anocc. 


694,18 
69435 

69447 
694.54 
694.58 

694.58 
694,52 

694.43 

694.3© 

691,12 

693,90 

693,65 

693.35 

693,01 

692,65 

692,23 

691,7a 

691,31 

690,78 

690,33 

689,65 

689.04 
688,39 
687,71 
687,00 
606,37 
635,5i 
684,73 
683,93 
683, 08 


ASSEma. 


3700 

38oo 
3900 

4000 
4100 
4300 
4300 
4400 
4500 
4600 

4700 
4800 

4900 
.5ooo 
5ioo 
5300 
53oo 
5400 
55oo 
56oo 
5700 
58oo 
5900 
6000 
6100 
G300 
63oo 
6400 
65oo 
6600 
6700 


39. 14.39.39 
3o.  9.36.32 
3i.  4.32.  8 
3i. 23. 26.14 
32.18.18.49 
33. i3.  9.52 

34.  7.59.31 

35.  3.47- 14 
35. 31. 33. 3t 
36. 16. 18. 10 
37.11.  i.n 

38.  5.42.32 

39.  0.32.14 
39.19.  o.i5 
40.13. 36. 36 

41.  8.II.I5 

42.  2.44- i3 
42.2i.i5.3o 
43.15.45.  7 
44  10. i3.  3 
45.  4-^-'-^ 
45.33.  3.58 
46.17.26.58 
47. 11. 48*21 

48.  6.  8.  7 

49.  0.26.1g 
49.18.42.57 

50.  12.58.  3 
5i.  7. II. 39 
53.  1.23. 46 
52.19.34.29 


e 

■  asMs 


682,3: 

68i,36 

68o,i6 

679,5i 

678,63 

677,69 
676,73 

675,77 

674 .7y 

673,81 

672,81 
671,82 
670,81 
669,81 

668,79 

667,78 
666,77 

665,77 
664,76 
663,77 

662,7« 
661,80 
66o,83 
659,86 
658,9> 

657,98 
657,00 

656, 16 
655,17 
65}.  P 


PHYSKjUK. 

Solstice  d'été. 
TABLE  I. 


St^S 


AHMBI 

delà 
période  julien na. 


4» 

4» 
4i 


I 

a 
3 


90A.imTXS   COWBTAVTU 

doqnclk»  il  faut  Ktr«nchcr  Ici  aombnt  Aonnis  par  la  Table  II. 


année  bisseiiile juin  6i.  7. 19.14 

ir« année  aprôs  la  bissextile juin  61.13.19.14 

a«  année  après  la  bissextile jain  61 .  19. 19, 14 

3«  année  après  la  bissextile juin  63.   1. 19.14 


TABLE  IL  —  Argument  :  année  de  la  période  julienne. 


*MNk.at. 


700 
800 

1000 
1100 
1200 

i3oo 
i^oo 
i5oo 
1600 
1700 
1800 
•900 

3000 
3100 
3300 

33oo 

3400 

35oo 

3600 
2700 
11800 
3900 
S090 

3ioo 

3300 

33oo 
3400 

3r)oo 

3(joo 
S' 00 


j       h      m    s 

5.  3.09.  3 

5.31.90.29 

6.i5.i5.io 

7.  9.13.  7 

8.  3.14.90 
8.ai.i8.5o 
9.x5.q6.38 

10.  9.37.43 

11.  3.52.  3 

II. 22.    9.39  ' 

i3.i6.3o.3o 
13.jo.54.35 

l4-  5.21.52 
14*23.52. 30 

i5. 18.25.59 
16. i3.  2.46 

17.  7.43.40 

18.  2.25.39 
18.21. Il .41 
19.16.  0.43 
20. io. 53. 44 

21.  5.47.40 
32.  Ô.45.29 
22.19.46.  9 
23.14.49*37 
24     9  55.49 

25.  5.  4-4^ 

26.  0.16. 14 
36. 19.30.30 

27. 14.4'' -57 
a8.io.  6.  3 


poar  I  année. 


642,86 
64i,8i 
646,77 
648,73 
65o,7o 
652,68 
654,64 
656,6i 
658,56 
6Go,5f 
662,45 
664,37 
£66,28 
668,19 
670,07 
67», 9i 

673.79 
675,63 

6774^ 
679,21 

680,96 

682,69 

684,40 

686,08 

687,72 

C89.33 

690,92 

692,^0 

«9^.97 
695.'!  S 


Avasas. 


3;  00 
38oo 
3900 
4000 
4i<'0 
4200 
4300 
4/ioo 
4500 
4600 
4700 
4800 

4900 
5ooo 

5ioo 

5200 

53oo 
5400 
55oo 
56oo 

5700 
58oo 
5900 
6000 
6100 
6200 
63oo 
6{oo 
65oo 
6600 
6:on 


j       h      m     • 

28.10.  6.  2 

29.  5.27.29 

30.  o.5f.i7 
30.20.17.20 
3i. 15.45.35 
32. II. 15.57 

33.  6.48.23 

34.  2.23.47 
34*21.59.  5 
35.17.37.13 
36.13.17.  5 
37.  8.58.38 

35.  4.41.47 
39.  0.26.27 
39.30.12.33 
40.15.59.58 

41. II. 48. 41 

42.  7.38.35 

43.  3.29.35 
43.33.21.35 

44-V9I4-33 

45. i5.  8.20 

46.11.  2.53 

47-  6.58.  8 
4H.  2.53.58 
48.22.50.19 
49- «8.47.  6 

50.14.41  14 
5i. 10. 41. 38 

r>2.  G..'î9.i/| 
r.3.  3.3ri.f;6 


0 


ponr  I  année. 


696,87 
698,28 
699,63 

700.9^ 
702 ,32 

703,46 

704,64 

705,78 

706,88 

707  )9a 
708,93 

709*89 
710,80 

711,65 

712,46 

713,23 

7»5,9î 
714,60 

715,20 

7»5,77 
716,28 

7  «6,73 

717,15 

717,50 

717,8^1 
718,07 
718,28 

7»8,44 
718.56 

718,63 


MTKOVOMIt 

É<fuinoxe  d'automne. 
TABLE  I. 


mtéo  biueitile 

ir*iaaâe  *fti>»  la  bJMMlllis. .  Mpiembre  58.  8. 

9*  onuée  après  la  Mneitile,  .  «eplsmbra  58.  ij. 

V  aaai-t)  opréi  la  bitiraiile   .  ïciitembra  58. aD.  i.  f 


TABLE  II.  —  Argument: 


e  de  la  période  jiilieni 


3300 
3jou 

:t5ua 
JGud 


1-. 7  .-36.41 

■■>.  9,51.  8 

s.io.a5 

8.38.40 

0.48.0 

%.  S.3o 

l.ig. 30.15 

11.53.30 

.  (.i7.Si 

0.43.51 

.■3.11.30 

».48 

i.5i 

.'i-4^41 


.  0.54 
..Mi 
.i4.a- 


58.1, 8S 
586,37 
586,95 
587,60 

588,30 
589,05 
589.85 
SSo,?' 

5<|r,rn 
5,j'i,.=i7 
5g3,5S 
59i,6i 
591.73 
590,89 

5a8,oa 

5gi),33 

(^oî,34 
rK.i,;(J 

606  ,j3 

fi..9,i8 


fii4,.; 
11.5,87 
G.7,(io 

(il!),, 18 


3700 
3.<too 
3BC.0 

4.00 

43oa 


4tioo 
4900 


(iSoo 

G400 


a5..3.57.i4 
ï6.  7.16.  6 
«7-  o.Sî.îS 

37.18.   3.>3 

38.ii.3o.  3 
39-  5.  I.  g 
30n.35.3a 
So.ili.i3.i5 
3i.  9.54.3» 
33.  3.38-49 
.îfi.44 


31.1 
34.  g.l 


35. a 


.3.  ,7 


30.15.18.45 

37.  9  37.^8 

38.  3,40-35 
3S.ai.5fi.38 
39  16. iG. 37 
40.10.39.53 
41,  5-  6  54 
41. aï. 3;. 33 


43. 


1  4fi 


43.13- in-3(i 

44.  7  3>      ■ 

4.1.    3.lfi.    o 

4^.31-  4  33 
46.15. 56.38 

4:  .0.53.4 


6>t.Sf 

6iB,7* 
630  JS 
G3a.GI 
034^ 
G16^ 
61S,(g 

64o.îi 
643,0 

6iî,*î 
«49.  "S 
GSi.iS 
C51.41 
(155,5; 
e5j.:l 

6G'i,aS 

GÛG.3Ï 
6âS,M 

674.» 

679-« 
681,» 

r«i,ti 


PHYSIQUE. 

Solstice  d*hiuer, 
.TAB(i£  I. 
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AWMKI 


d«U 

périod*  jalicnnc. 

/i»-*-i 

4»-H2 

^n-i-Z 

/,!. 

QUAKTITU  COUtTAlITU 

iles4|uelles  il  bat  retimaclier  !«■  mmibrcs  donnis  par  la  Table  II. 


année  bisseitile 

1'^  année  après  la  biisextile. . . 
3*  année  après  la  bissextile. . . 
3*^  année  après  la  bissextile. . . 


décambre  56. 14. 55. 3i 

décembra  56  ao.55.3i 

décembre  57.  a.55.3i 

décembre  57.  8.55.3i 


TABLE  IL  —  Argument  :  année  de  la  période  julienne. 


aasKaa. 

D. 

j      h      m    a 

700 

5.  4.18.  6 

800 

5. ai. 55.  4 

900 

6.15.29.59 

1000 

7.  9.  a. 53 

IIOO 

8.  a. 33. 47 

laoo 

8.Q0.  2.43 

i3oo 

9.13.29.43 

1400 

10.  6. 54.. 50 

t5oo 

11.  0.18.  5 

1600 

II. 17. 39. 32 

1700 

12.10.59.12 

1800 

i3.  4.17.  8 

1900 

i3. 21. 33. 33 

2000 

i4-i4-4S-  0 

aïoo 

i5.  8.  1.  3 

saoo 

16.    1.I2.3I 

23oo 

16. 18. 22. 36 

a|00 

i7.ii.3i.i3 

0t'}OO 

18.  4.38.28 

sGoo 

18.21.44  ^5 

i^oo 

>9  «4-49-  7 

!28oo 

20.  7.52.38 

2900 

21.  0.55.  a 

3oO)p 

ai.i7..'i6.Q3 

3ioo 

22. 10. 56. /|4 

3aoo 

23.  3. 56. 10 

33oo 

23.20.54.45 

3400 

24. t 3. 53. 33 

35oo 

25.  6.4Q.38 

36oo 

25.23..i(5.  fi 

3700 

2G.  16. 'il  .59 

puar  I  an  née. 


634,18 

632,95 
63i,74 
63o,54 
629,^6 
628,20 
627,07 
625,95 
624,87 
623,80 
622,76 
621,75 
6ao,77 
61g, 83 
618,91 
618,03 
617,17 
6i6,35 
6ir>,.S7 
614,82 
614,11 
6i3.i4 
61a, «I 

612, 2i 

Oi I ,66 
Ou  ,ih 
6io,()8 
610,25 
609,88 
60g,  5. "î 


3700 
38oo 
3900 
4000 
4too 
4200 
43oo 

4400 
4500 
4600 
4700 
4800 
4900 
5ooo 
5 100 

52UO 

55oo 
.'>4oo 
5500 
56oo 
5700 
58oo 
5900 
6000 
6100 
6200 
63oo 
6400 
65oo 
(iGou 
6- 00 


D. 


j       h      m    i 

26.i6.4i'59 
-7-  9-^7 -23 

28.  2.3l.22 
28.19.27.  I 
29.12.21.25 

3o.  5.15.37 
3o.22.  g. 43 
3i.i5.  3  4s 

32.  7.57.56 

33.  o..^2. 12 
33.17.46.41 
34.10.41.28 
35.  3.36.38 
3'.2o.32.i5 
36.13. 28.25 

37.    6.25.12 

3;. 23. 22. 41 
38. 16. 20.. 58 

39.  9.20.  6 

40.  2.20.12 
40. 19.21. 20 

4t. 13.23.34 

42.  5.27.  o 
42.22.31.43 
43.15  37.46 

4i.  8.45.15 

45.  1.54.15 
45.19.  4.49 
46.12.17.  3 
47.  5.3i.  3 

47   Ti.^(i.h2 


pouri  annér. 


609 
608 
608 
608 
608 
608 
608 
60S 
608 
G08 
608 
609 
609 
609 
6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

6 

G  ^ 

G20 

611 


^4 

99 
79 
64 

52 

46 

45 
48 
56 

(H) 

87 
10 

70 
07 

97 

48 
oG 

fis 

34 
<>6 

S3 

0)3 

4') 
40 

34 

40 

4'J 


"'■"'""■■'"""■ 

h   «  . 

ro'=   0.  .   o 

70  =   .. 

So  =     0 

I  vu 

go  =     0 

1  3u 

.00=    0 

.4,. 

300  =    0 

3    30 

3«.  =     n 

5,  0 

400  =     0 

6.40 

Soo  =     0 

H  lù 

600  =     0 

Î,K)    =       0 

.1.40 

800=       0 

.î.ao 

900=       .. 

15.  0 

i..on  =    .. 

.1140 

33  10 

3ooo  =    0 

5o.  0 

4«»  -    . 

G-io 

i3.3e 

6000  =    1 

40.  0 

7000=    1 

56,40 

8doo=    1 

lî.M 

9000=    •> 

5«    0 

.0000=    ■> 

46,40 

«MX»    =       5 

3ï-»o 

3oooo  ■-=    S 

30-    0 

40000  -   .1 

G.jo 

SootKï  =    i3 

53. au 

60000  =   ifi 

40    0 

;oi>oo  =^  uj 

,6.40 

vmttKti». 
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NOTE  III. 

Éléments  principaux  du  système  solaire^ 


(  note  contient  les  éléments  princlpaai  du  système  des  planètes  et  de  leurs  satellites* 
nbres  que  nous  donnons  sont  eitraits  des  pnblieatioqs  modernes  qui  nons  ont  para 
)  plos  d^kutorité. 

nts  des  orbites  des  huit  planètes  principales  y  à  midi  du  i^  Janvier  iSSo, 
us  mùyen  de  PariSy  rapportés  à  l'écUptique  et  à  téquinoxe  moyen  de  cette 


■om 
9  planiti 


cure, 
ns.  . 
lerre., 
«.... 

iter..< 
urne, 
nos., 
tune. 


aAuu. 


m 


I 

'III  fiT 

rnfiïT 


40* 


ftoafcM 

do»  rèrolntioM  sidiralM 

en  joa»  moyciu. 


87.9693580 
321,7007869 

365,a963744 

686,9796458 

4332,5848ai3 

10759,3198174 

30686,8908996 

60  126,7a 


liOTKaB  iiov«ni»aT» 

en  ucoodc* 

ieiagétimalef 

dan* 

«a«  année  jolicane. 


5  38ioiCs2 

a  106641,49 
1995  973,38 
689060,98 
109356,719 
43996,127 
15435,645 
7873,774 


DBMI  «KAIIM  AIM 

ihéoriqnci 
coadfas. 


0,3870987 
0,7333333 
1,000  000  0 

1,533691 

5,303798 

9,538853 

19,183639 

3o, 03697 


1 

LoaaiTVBU 

iaci.ia*uoa« 

LoaaiTVM» 

LQn«iTn^ 

■o«t 

naenanictTâ*. 

de» 

»ar 

dea 

moyenaef 

pUnèU». 

péribéUM. 

réelipti^ne. 

naniils  aMcndaaU 

ani*rj«nTicrx85o 

e 

cr 

f 

9 

/ 

(ure. .... 

o,3o56i7  9 

0    ,     „ 
75.  7.  0,0 

0    /     r 
7.  0.  8,16 

sfi,vl.  3(^35 

337.15.19,9 

as 

0,0068334 

199.33.56,0 

3.93.30,75 

75.19.  4,i5 

345.33.14,4 

nre 

0,01677046 

100.31.40,0 

0.  0.  0,00 

0.  0.  0,00 

100.46.36,1 

1* 

0,0939616 

333.17.50,5 

i.5i.  5,08 

48. 33.44^75 

83.4o.5o,6 

lor. 

0,048338  8 

11.54.53,1 

1.18.40,31 

98.54.30,45 

160.    1.30,3 

rne»  •  •  • . 

0,0559956 

90.  6.13,0 

3.39.38,14 

113.31.43,96 

14.50.40,6 

lus 

0,0465775 

168.16.45,0 

0.46.39,91 

73.14.14,35 

38.36.41,5 

.une.  . . . 

0,0087195 

47,14.37,3 

i.46.58>97 

i3o.  6.5i,58 

335.  8.58,5 

Boalfrca  sont  c&traits  do  Aniude»  de  VOtteiyattire ,  ridigic»  par  ll>  I«e  Verrier,  l.  Il,  p.  58  et  tniv. 
T.    ▼.  34 
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Éêéments  rdatifi  à  ia  ctHutituifim  géamé$rifMC  eipkjrsiqme  de»kmàf 


•  • 

•am- 
MàmkmMê 

m 

■ 

• 

1    f 

aftKÊÊÊ 

dUUwu 

6a  la  tam 
««•olill. 

ny.  ter.  s:  t 

MMlrtf. 

d«M.t«r.=t 

àbMitee. 
fw.ur.=  t 

■nii 

llaeare.  . 

3:,3<') 

o,35o 

0,043 

a.75S 

o,gfi4 

i    fc  ■ 

o.i(.  5 

Yimt.... 

«t«5('> 

•»gfe 

0,891 

o.wa 

0,954 

• 

Utmw:. 

8,5796W 

1,000 

1,000 

1,000 

1,000 

93,56 

Mm.,... 

4,455<'> 

o,5i5 

o,i36 

o,îr7i 

o»5oo 

M37 

Japltor.  • . 

flB.?o4«" 

ii,66i 

t  585,550 

o,ai3 

«.485 

9.S5 

Sum#.  .• 

«i,i«6W 

9»47> 

8fe.«5 

0,119 

1,127 

10.3» 

UffftMt.  .. 

39.3'" 

4f577 

9^»9>4 

o,i54 

0,706 

• 

MtpfmM. . 

38.$« 

446i 

88,761 

0,978 

• 

i,»39 

» 

Soleil 

gSi  ,82<'> 

111,321 

'4«7o44»770 

o,a5i 

a8,i38 

a5.i2.  0 

I)  Préface  des  Tahles  de  Mercure ,  par  Limokmau,  pag.  38. 

9)  JtstrononUt  «le  Db&abbbk,  tome  III ,  pag.  (ho. 

'S)  Résnlut  déduit  par  M.  Encke  delà  discusnon  du  pa»Mge  de  Vénus  sur  le  soleil  eo  kHig. 

4)  astronomie  de  Littbow,  vol.  II ,  pag.  389. 

5)  Memoirs  oflhe  A itrononùcal  5ociV<r>  vol.  III «  pag.  3oi. 
'G)  ÂMtronomitche  NaehrichUn,  no  189. 

7)  A.  HiitD,  Sol.  sjsUm.^  pag.  i7o. 

H)  thid.p  pa|(.  i38. 

9)  Bésaltat  de  doute  années  d'obacrvations  faites  â  l'obserTatoire  royal  de  Greenwicb,  de  i83C 

!o)  R.  DiiTD ,  Solar.  syilem  y  pag.  19. 

i)  Voyes  Astronomie  p1^- s ique  ,  loQu:  III ,  pap  931. 

a)  R.  Hiao,  Solar.  srsttm.f  pag  78. 

3)  Ibid.,  pag. 94. 

4)  /&t<i  ,  pag.  iu3. 


Les  demi-diamôtrefl,  admis  poar  les  planètes  anciennes,  sont  ceur  qui  odI  été 
.le  NauUcal  Almanach. 

Les  calculs  ont  été  efrectnês  par  les  formules  de  la  pag  3o8  htcc  les  Talcurs 
admises  en  dernier  Heu. 


raniQm. 
Élémenu  des  orbiiei  des  planètes  mltra-iodlaealet  (*). 
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i,  I.   d«da.,rt,. 
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„ 

8.  Flore 

i'S>3'ï8i 

435  846% 

2,20.  727 

0.156  7974 

40.  Harmoaii.... 

ia46,e6j 

4554.8,1 

>,^  >4<) 

0,0460846 

iïîO,53i 

464061,4 

2,295  753 

0.2.7  '854 

n.  Victoria 

iîo3.a54 

476  0.5, a 

2.335003 

0,2,8.98» 

■*!    Eùlerpe 

i3i3,73:i 

479840,2 

1.347.507 

0,.  74  5555 

i.  V«Li 

■3^4, 767 

483  8;.,. 

2,36o63o 

0,090  .787 

ît,.  Uranifl 

'3)8,945 

485  3in.. 

a,365  59. 

o,ia6397< 

7    IH' 

■345.G00 

49.  ;8o,a 

2,385  3.0 

o,a32  35(5 

9-Mé.i. 

.340,940 

49'9R9.6 

2,386  897 

0,132  8921 

14.  Phocc     .  , , 

.35o,a8i 

493.90.. 

a, 390  843 

0.2464014 

10.  HassolU..    ,. 

.365,869 

498  883,4 

2,409108 

0.. 436802 

4a.  Iiia . 

i3(i8,668 

500906,0 

-J. 4. 1498 

□  .1126623 

S.  HéW 

■  37!,.  635 

SoîgM.G 

1.4^5  368 

0,1020077 

11,  Lutelia...      . 

.387,. 4a 

5«665î,6 

2,414.58 

0,1624353 

19,  Forluo» 

'Î97.'9î 

5io3a4,3 

l.i45<»2 

0,, 55  543e 

.41a,.. .6 

5121.9,1 

a,4Si  633 

0,0996266 

ij.  Tbéli. 

I420.l30 

5.8703,5 

1,471598 

o,i2H7-7Îa 

37.  Pidee 

.459,037 

531943,3 

2,5,7555 

o,o58oii9 

39.  AmpliilriiB,.. 

.490.54" 

5M4'9.e 

a,5536G5 

0,074551. 

'Î-Ég*rie 

,5,0.893 

55 1  853,5 

2,576860 

0.089.127 

5.  Aitréa.. 

,5,.,169 

5.-..o,7.^ 

2,57,  4W 

o,.S8  75i7 

33.   Pomoae 

.516,180 

553  8a.  ,1 

1.582980 

o.oaaoïSS 

"4-1'*'"' . 

l5i8.a87 

554554,2 

a,. 585  160 

0,1687.30 

i3.  Tbalie 

.55i,ao9 

567674.7 

a.615878 

0,1359173 

i5.  Eunomia.  ... 

..576,493 

5,5  8.4., 

i,65og,B 

(.,.893392 

i5So,5.r 

57728.  .6 

1,655410 

0,087  '4^a 

3.  Junon 

.5si.3û4 

58.  58g.o 

i,(i68  6.3 

o,a56  538i 

îi  Circé 

.606.576 

586  80.  .9 

2,684534 

0,1,1  gloS 

38.  Uda 

iC56,7o5 

6o5...,5 

2.740  °0' 

0,,. 56  ,601 

36.  AuUnle 

1665,600 

6oB36o,3 

a. 749  89° 

0.298,7.5 

1.  Cérè. 

.680.752 

(i.3  89l.7 

2,76654, 

0,0795.55 

îg.  Liclilia 

l6Sa,.G7 

6,4  4.., 4 

2.768095 

o,,.6  35Î9 

■t   Ml"   

■683, 5a3 

e.4  906,8 

3,76,,  5fii 

0,139.19. 

38.  Bsllone 

.088,5^6 

616 ;4. ,4 

2,775089 

0,,  54  68,6 

33.  Polyoïnie.    . . 

.771,737 

647  '>fi.9 

1,865  5ol 

0, 33,^8058 

3S.  L«<icotb«t-    . . 

.800,434 

057608,5 

2,896  363 

o,.9B38i5 

a».  Calliope 

.E.1,8.7 

661  .3.  ,4 

2.90g  G18 

o,,o3C595 

tG,  Pnychë 

.8lS,ao3 

666G55,u 

1,9.1866 

0,. 34 6336 

a5.  Thémi. 

M33.S39 

74a85i),7 

3,,4.564 

o,.i3G585 

'<>■  HïGi» 

1043, 386 

746  346,7 

3,  .5.388 

"..009.59 

3i.  Euphroainc.  . 

ao4B,ûa9 

,.',8o4a,6 

3. .56  .60 

o,a.6o,î6 

^..  Daphné  ... 

■ 
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8.  Flore 
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3oi.55.i8 
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a35. 39.31 
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5 

37.  Ealerpe 

88.  2.i3 

I.35.30 
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74.53.  3 
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4.  VetU 

s5o.46.29 
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30.48.47 

2.  5.56 
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9 

9.  Métis 

71.33.11 

5.35.55 
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3o3.35.3i 
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II 
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98.16.30 
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54.4629 

12 
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84. 37. 20 
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i3 
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i5. 15.26 
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326.32.46 
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3i.i6.i3 
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aaa.  i.5o 
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ia3.ii.57 
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35 

i5.  EaoomU. . . . 

a7.t3.a4 

11.43.50 
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26 
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a36.2o.38 

3.35.47 
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37 
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54.  9.41 
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4a.33.48 
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3i 
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149.a5.39 

10. 36. 38 

80.48.35 
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33 
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0.39.57 

10.38.10 

157.33.53 
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33 

2.  Pillai, 

12a.  5.27 

34.42.41 

173.38.28 

119.18.  3 

3| 

28.  Bellone 

1a3.18.ao 

9.23.33 

144.42. 58 

159.  2.  5 

35 

33.  Polymnie.  . . 

340.53.55 

1.56.56 

9.16.  5 

33.14.23 

36 
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185.38. 48 

8.a3.  4 

359.44.20 

187.38.14 

37 
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58.ia.39 

13.44. 5a 

66.36.56 
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38 
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13. 37.33 

3.  4.  9 

i5o.29  48 

5i. 32.36 

39 

35.  Thémis 

134.20.19 

o.49.a6 

35.49.39 

171.46.  1 

40 

ro.  Uygio 

238.  a. 39 

3.47.11 

387.38.27 

356.45. 3i 

41 
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fé/nenis  des  orbites  des  satellites  de  Jupiter,  de  Saturne  ^  d'Uranus 

et  de  Neptune  (*). 


•  OBmilAt 

t  nom» 
Mtellitaa. 

celle 

de  U  pbaite 

étent  I . 

DvmàM 

dci  réTolotions 
•idénica. 

BIST.  aoTxaaBB, 

ledemi-dUmètre 

de  U  pUnite 

iUats. 

weusAjaona 

•or 
r4cUpUfo«. 

•iMtèrmaa 
apparenta. 

1 

lO.  Satblutbs  db  Jopitbr. 

X 

0,000  017  3a8 

j      h      m    ■ 
1.18.37.33,51 

6,o4853 

4.9a. 5l 

i,oi5 

t> 

0,000  023  a35 

3.13.14.36,39 

9,63347 

4.51.40 

0,911 

3 

0,000088497 

7.    3.43.33,36 

1 5, 35034 

4.40.   7 

1,488 

4 

OyOooo4a659 

16.16.31.49,70 

36,99835 

5.  1.47 

1,373 

i9.  Satblutu  di  Satiarb. 

• 

Himafl. 

aa. 36. 17,71 

3,3607 

a8. 10.37 

o,a3 

^Dceladoa. 

I.  8.53.  6,70 

4,3ia5 

Id. 

» 

réthjf. 

I. ai.  18.35,90 

5,3396 

Id. 

o,i3 

3iooe. 

a. 17.44*51,30 

6,8398 

Id. 

o,i3 

)béa. 

4.12.35.11,10 

9,5538 

Id. 

0.3a 

rUan. 

15.33.41.34,86 

23, 1450 

[Id. 

0,75 

âypérion. 

ai.  4-^0.  0,0 

38,.  . . . 

» 

» 

fapetnt. 

79.  7.54.40,80 

64,3590 

18 

0,47 

3^.   SATBLLlTEa  D^UrANQS. 

1 

3.ia.a8.48,o 

7.44 

78.58... 

1 

4.  3.37.31,6 

10,37 

Id. 

3 

5.11.35.55,3 

i3,ia 

Id. 

4 

8.16.56.34,9 

17,01 

Id. 

5 

10.33.  3.479O 

«9.85 

Id. 

6 

i3iii.  6. 55, a 

33,75 

Id. 

7 

3S.  t. 48.  0,0 

45,51 

Id. 

8 

107.16.39.56,0 

9«,o» 

Id. 

4®.  Satbllitb  db  Neptuiib. 

1 

» 

5.30.50.45,0 

13,    ... 

3o 

» 

es  nombre»  aont  particUcnieut  ektraiu  des  ooTFBcaa  Mi  vanta  :    OmUints  of  AsUwiomy^  bj  ût  J«->F.«W> 
iL\  tk»  SoUr  sytUm,  bj  J.-A.  Uikd  ;  Ârmuaire  dm  Bmnmu  âêt  Longitudes  po»r  1857* 


PIM    DU    TOME    GINQUIÈME.^ 


UBBAIBIË  DE   filALLET-BAGHELIER, 

Quai  des  Angustins,  55. 


BIOT  et  ARUflO,  membres  de  rAcadémie  des  Sciences  et  du  Bureau 
des  Longitudes  de  France.  —  Reouell  d'Observations  géodésiques, 
astronomiques  et  pliysiques,  exécutées  par  ordre  du  Bureau  des  Loi|- 
gitudes  de  France,  en  Espagne,  en  France,  en  Angleterre  et  en  Ecosse, 
pour  déterminer  la  variation  de  la  pesanteur  et  des  degrés  terrestres,  sur 
le  prolongement  du  méridien  de  Paris,  faisant  suite  an  troisième  volame 

de  la  Base  du  Système  métrique.  ln-4o,  avec  fig.;  i83i 2i  fr. 

II  y  a  des  eiemplaires  avec  le  titre  de  Base  du  Système  métrique, 
tome  IV. 


BIOT,  membre  de  Tlnstitut.  —  InstmutioBs  pratiques  sur  l'observation 
et  la  mesure  des  propriétés  optiques  appelées  rotatoires ,  avec  Tez* 
posé  succinct  de  leur  application  à  la  Chimie  médicale ,  scientiQque  et 
indusirielle.  ln-4^,  avec  figures  dans  le  texte  ;  i845 i  tr. 

Traité  élémentaire  d'Astronomie  physique.  3*  édition ,  entièrement  re- 
fondue et  considérablement  augmentée;  5  volumes  in-8^,  avec 94  plan- 
ches ;  1857 65  fr. 

Tables  barométriques  portatives,  donnant  les  différences  de  niveau  par 
une  simple  soustraction.  In-8^ t  fr.  5o  c. 


expérimentales   et  mathématiques  sur  les  Mouvements 
des  moléoules  de  la  lumière  autour  de  leur  oentre  de  gravité.  In- 4^; 

1814 25  fr. 

Traité  oomplet  de  Physique.  4  gi**  vol.  in-8<>  ;  1816 5o  fr. 

Vréds  du  Traité  oomplet  de  Vhyslciue.  a  vol.  in-8<> ao  fr. 

Beoherohes  sur  rZntrégratîon  des  équations  différentielles  partielles 
et  sur  les  Vibrations  des  surfaœs.  (Extrait  des  Mémoires  de  VlnsiUui.) 
In-40 4  fr. 

Becherohes  sur  les  Béfraotions  extraordinaires  qui  ont  lieu  près  de 
llioriaon.  ln-40;  1810 |5  fr. 


Lettres  sur  l'Approvisionnement  de  Varis  et  sur  le  Ckimmeroe  des 
Grains.  Brochure  in-8«  ;  i835 3  fr. 

Mémoire  sur  le  développement  de  la  vapeur  aqueusoi  etc.  In '8^.    3  fr. 

Mémoire  sur  la  Mesure  théorique  et  expérimentale  de  la  Béfraotion 
terrestre  -,  avec  son  application  à  la  détermination  exacte  des  différences 
de  niveau ,  etc.  ln-8<*y  avec  pi.  ;  184^ 5  fr. 


(a) 

AddHioB  ÊM  Mémoire  fur  1«  RéfracUont  tartcttret,    inséré  dans  l* 
Connaissance  des  Temps  de  iS^S.  Ia-8® i  £r. 


Mémoire  tur  1a  vreie  Oonftitatlon  de  l'Atmosphèfe  w^nrav, 
de  l'expérieDoe,  cfto.  In-8<>,  avee  pi.  ;  1841 S  fr. 


epIsloUomn  J.  OoUiiit  et  Allofvm  de  Aaolyei  pco- 
mole,  etc.,  011  Oorretpowdenire  de  /.  Collins  et  d^caln»  SavenU  oélèbrei 
du  XTii"  fiècle,  relatÎTe  à  PAaalyae  aiipérleure  :  réiaaprimée  sur  Téditioa 
originale  de  171a  avec  Piodication  dos  rariantes  de  Sédition  do  t^n, 
complétée  par  une  collection  de  pièces  justiBcaHives  et  de  docmneDU,  et 
publiée  par  M.  J.-B,  Bioi,  membre  de  Tlnstitut ,  et  M.  F.  Lefbrt,  ingé- 
nieur en  chef  des  Ponts  et  Chaussées,  membre  correspondant  de  TAcadé- 
mie  des  Sciences  de  Maples.  I0-4**,  avec  6gures  intercalées  dans  le  tesie  ; 
i856 i5  U. 


(]fa.)y  membre  de  la  Société  d^Encouragqment.  — Traité  aor  I' 
nomie  des  Bboiiiiies  et  des  Manuftiotiires ,  offrant  resposition  géné- 
rale des  principes  qui  règlent  Tapplicalion  des  machines  aux  opératio» 
des  arti  et  de  Pindustrie  manufacturière,  avec  des  exem[iles  tirés  de 
toutes  les  classes  de  fabriques  anglaises  ;  par  GA.  Bahhage,  membre  de  U 
Société  royale  de  Londres,  professeur  à  PUni^ersité  de  Cambridge  j  tra* 
duit  de  l'anglais,  ln-8^ 6  fr. 


PARIS.  -  IMPRIMERIE  DE  M  A  LLET- BACHELIER, 

rue  du  Jardinet,  ta. 
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